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SELON  LE  PROGRAMME  DE  L  UNIVERSITÉ , 

EN  n'emplotant  qdb  les  nouvelles  mesohes; 

PAR  A.  MUTEL , 

CÀMTAIME  COHMANDANT  D'AHTILLERIB^  CHEVALIER  DE  LA  LÉGION  u'UONNBtR , 
MEMBRE  DE  PLUSIEURS  ACADÉMIES  ET  SOCIÉTÉS  ROYALES. 
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A  MONSIEUR  BIOT, 

MEMBRE  DE  l'iNSTITUT  ET  DU  BUREAU  DES  LOMGITUDIf. 


Monsieur , 

Vos  grands  travaux  relatifs  à  l'astronomie ,  et  les  perfec- 
tionnements que  vous  apportez  chaque  jour  à  la  théorie  des 
instruments  d'observation ,  m*ont  engagé  à  vous  offrir  la 
troisième  édition  de  mon  Cours  de  Cosmographie.  Recevez 
ici  l'expression  de  toute  ma  reconnaissance  pour  avoir  bien 
voulu  en  agréer  l'hommage. 

Je  suis  f  avec  un  profond  respect , 

Monsieur , 
Votre  très-humble  et  très-obéissant  serviteur , 

Le  Cktpitaine  d'Artillerie, 

MUTEL. 


Paris,  le  4"  octobre  4844. 
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AVERTISSEMENT. 


La  Cosmographie  est  une  science  qui  a  pour  but 
rétude  des  corps  célestes,  considérés  soit  isolé- 
ment, soit  sous  le  point  de  vue  de  leurs  rapports 
mutuels  et  de  leurs  influences  réciproques.  Son 
nom  vient  de  deux  mots  grecs  qui  signifient  des- 
cription  du  monde. 

Dans  cette  nouvelle  édition,  comme  dans  les 
précédentes,  j'ai  suivi  pas  à  pas  le  programme  de 
rUniversité.  Ce  programme,  tracé  d'ailleurs  par  une 
main  habile,  est  parfaitement  en  harmonie  soit  avec 
l'Exposition  du  système  du  monde  de  l'illustre  La- 
place,  soit  avec  le  cours  annuellement  professé  par 
le  savant  directeur  de  l'Observatoire,  et  dont  l'ordre 
se  résume  en  trois  mots  :  les  apparences  y  les  réa- 
Utésy  les  causes.  Il  est,  en  effet,  bien  certain  que 
les  élèves  saisiront  bien  plus  facilement  toutes  les 
explications  relatives  aux  mouvements  réels  des 
astres  et  aux  causes  qui  les  déterminent,  après 
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Fexposit  on  méthodique  des  mouyementsappareDls 
qui  frappeot  d'abord  tous  les  regards. 

La  distance  moyenne  du  soleil  à  la  terre  a  été 
fixée  à  1 5  3oo  ooo  mvriamètres.  J'ai  obtenu  ce 
nombre  en  adoptant  8",5776  pour  la  parallaxe  ho- 
rizontale moyenne  du  soleil ,  et  en  prenant  pour 
rayon  terrestre  moyen  celui  de  la  terre  supposée 
sphérique  et  équivalente  à  l'ellipsoïde  dont  elle  a 
la  figure. 

Quant  aux  dimensions  de  l'ellipsoïde ,  je  les  ai 
déduites  des  nouvelles  mesures  du  quart  du  méri- 
dien par  MM.  Arago  et  Biot,  qui  lui  attribuent 
lo  ooo  7îè3  mètres. 
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CHAPITRE  PREMIER. 


VOUYEMEirT  DIURNE  DU  CIEL. 


I.  —  Les  étoiles  décrivent ,  sans  changer  leur  position  rela^ 
iive ,  des  circonférences  parallèles  dont  les  centres  sont 
sur  une  métne  ligne  droite  perpendiculaire  à  leurs  plans. 

1.  Supposons  un  obserrateur  placé  sur  une  éminence  con- 
Tenable  au  commencement  d'une  nuit  sereine.  Il  apercevra  le 
del  sous  la  forme  d'une  yoùte  surbaissée  reposant  sur  la  surface 
de  la  terre ,  et  la  rencontrant  suivant  une  circonférence  de 
cercle  qu'on  nomme  horizon.  Cette  circonférence,  bornant 
partout  ses  regards ,  lui  semble  être  la  ligne  de  réunion  de  la 
terre  et  dtt  ciel.  L'observateur  étant  tourné  vers  l'orient,  verra 
les  étoiles  se  lever,  monter  obliquement  au-dessus  deTborizon 
en  décrivant  une  courbe  sur  la  voûte  céleste ,  puis  s'abaisser  en 
se  dirigeant  à  l'occident ,  toujours  obliquement  par  rapport  à 
l'horizon^  et  enfin  disparaître.  Ces  étoiles  sont  suivies  par  d'au* 
très  qui ,  de  même  qu'elles ,  finissent  par  échapper  aux  regards 
de  l'observateur.  La  courbe  que  décrit  une  étoile  coupe  ainsi 
l'horizon  en  deux  points,  Tun  à  l'orient,  qu'on  appelle  le  lever 
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de  rétoile,  et  l'autre  à  l'occident,  qui  est  son  coucher.  L'ob- 
servateur remarquera  bientôt  que,  plus  le  point  du  lever  d'une 
étoile  sera  éloigné  à  l'est  en  se  rapprochant  du  midi,  plus  le 
moment  de  son  coucher  sera  voisin  du  ipomentMe  son  lever, 
et  que  par  conséquent  l'étoile  ne  décrira  au-dessus  de  l'horizon 
qu'une  très-petite  portion  de  courbe.  A  mesure  qu'il  suivra  la 
marche  d'étoiles  dont  le  lever  sera  plus  rapproché  de  lui,  il 
verra  leur  courbe  augmenter  de  plus  en  plus,  ainsi  que  l'inter- 
valle de  temps  compris  entre  leur  lever  et  leur  coucher.  Se 
tournant  ensuite  vers  le  nord,  il  observera  le  phénomène  in- 
verse :  à  mesure  que  le  point  du  lever  des  étoiles  s'éloignera  de 
lui  en  se  rapprochant  du  nord,  leur  courbe  diminuera  de  gran- 
deur, et  leur  coucher  retardera  sur  leur  lever.  L'une  d'elles  ra- 
sera l'horizon ,  et  les  étoiles  situées  au  delà  ne  se  coucheront 
jamais.  L'observateur  les  apercevra  dans  toute  l'étendue  de  leur 
courbe,  qui  diminuera  de  plus  en  plus  jusqu'à  se  réduire  à  rien 
pour  une  étoile  dont  le  mouvement  est  si  peu  sensible  qu'elle  pa- 
rait fixe  à  l'œil  nu;  mais  an  moyen  d'une  lunette  on  reconnaît  que 
cette  étoile  change  un  peu  de  place.  Elle  se  nomme  étoile  po- 
laire, parce  que  c'est  autour  d'un  point  três-voisiû  d'elle,  et 
nommé  pôle,  que  s'opère  le  mouvement  céleste. 

En. général,  la  partie  de  la  cQurbe  décrite  par  une  étoile  au- 
dessus  de  l'horizon ,  c'est-à-dire  comprise  entre  le  point  du  le- 
ver et  le  point  du  coucher,  se  nomme  son  amplitude. 

L'horizon  changeant  avec  la  position  de  l'observateur ,  il  est 
facile  de  concevoir  que  le  voyageur  devra  découvrir  successive- 
ment de  nouvelles  étoiles,  en  même  tenips  qu'il  perdra  de  vue 
celles  qu'il  apercevait  d'abord. 

8.  Supposons  maintenant  que  l'observateur  dirige  les  deux 
lunettes  d'un  instrument  sur  deux  étoiles  à  leur  lever  :  il  pourra 
suivre  ces  étoiles  dans  toute  leur  marche  en  faisant  mouvoir  le 
système  des  deux  lunettes  sans  avoir  besoin  de  faire  varier  ledr 
angle.  La  distwce  angulaire  des  deux  étoiles  ne  change  donc 
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pas,  qtiôiqa*à  l'œil  nu  elle  paraisse  yarieir ,  e^  (ftà  prÔTient  fftOk 
pbéfiomêne  analogue  à  eelai  de  la  lune  plus^osse  à  son  lever 
qu'au  milieu  de  sa  course  (112).  Répétant  la  même  opération  sur 
deux  autres  étoiles,  il  trouvera  encore  le  même  résultat,  et  comtnè 
il  en  est  de  même  pour  toutes  les  étoiles  prises  deux  à  deux,  soit 
^pientrionaies,  qu'on  peut  suivre  dans  toute  l'étendue  dé  leur 
eonrbe,  soit  métidianales ,  dont  on  n'en  peut  observer  qu'une 
partie,  il  en  résulte  que  les  conflgurations  formées  par  les  étoile^ 
ne  sont  |>as  altérées  dans  leur  mouvement  d'orient  en  occident  ; 
c'est  pour  cela  qu'on  les  appelle  étoiles  fixes.  Une  étoile  qui  se 
lève  après  une  autre  se  lèvera  toujours  après  elle,  et  après  lé 
même  intervalle  de  temps.  En  outre ,  les  points  du  lever  et  dil 
coucher  des  étoiles  sont  invariables  pour  chaétine  d'elles,  non- 
seulement  pendant  plusieurs  nuits  consécutives,  mais  pendant 
nn  très-grand  nombre  d'années. 

8.  C'est  avec  le  même  système  des  deux  lunettes  dont  on  Vleîil 
de  j^ler  qu'on  détermine  la  nature  de  la  courbe  décrite  par  les 
étoiles,  dans  le  mouvement  commun  qui  les  transporte  d'orient 
en  occident.  Dirigeons  (fig.  1)  une  lunette  sur  l'étoile  polaire 
parvenue  à  sa  plus  grande  hauteur,  au  point  E^  et  l'autre  sur 
l'étoile  descendue  au  point  e,  le  point  le  plus  bas  de  sa  course; 
menons  la  droite  0  P,  qui  divise  en  deux  parties  égales  l'angle 
Eoh  des  lunettes.  Le  lieu  de  l'observation  étant  Paris,  cette 
droite  OP  fait,  avec  l'horizon  r^résenté  parla  ligne  OH,  un 
angle  HOP  égal  à  48^  50'  14".  Fixons  invariablement  là  droite 
0  P,  et  faisons  tourner  l'une  des  lunettes  de  manière  à  ce  qu'elle 
fasse  toujours  le  même  angle  EOP  avec  Taxe  OP,  nous  pourr 
rons  suivre  la  polaire  dans  toute  sa  course.  Or,  dans  ce  mouve- 
ment autoor  de  l'axe  fixe  OP,  la  lunette  OE  décrit  une  surface 
EOe  appelée  conique^  dont  le  lieu  0  de  l'observation  est  le 
sommet.  Donc  chaque  point  de  la  génératrice  OE,  et  par  consé- 
quent la  polaire  E,  décrit  une  circonférence  de  cercle  dont  le 

pian  esl  perpendiculaire  à  l'axe  OP,  et  dont  le  centre  est  sur 

1. 
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cet  axe.  (  Voyez ^  pour  les  notions  du  cône,  la  6®  édition  de  ma 
Géométrie,  sect.  VU,  définit.  2.)  Dirigeant  ensuite  la  lunette 
sur  une  étoile  quelconque  E',  et  la  faisant  tourner  de  sorte 
qu'elle  fasse  toujours  le  même  angle  avec  Taxe  fixe  OP,  on 
pourra  de  même  suivre  l'étoile  dans  toute  sa  course.  Elle  dé- 
crira donc  une  circonférence  £'e'  dont  le  plan  sera  perpendicu- 
laire à  Taxe  OP,  et  dont  le  centre  G  sera  sur  cet  axe.  D'où  il 
résulte  que  toutes  ces  étoiles  décrivent  des  circonférences  de 
cercle  dont  les  plans  sont  perpendiculaires  à  l'axe  OP,  et  par 
conséquent  parallèles  entre  eux.  Donc  enfin,  selon  l'énoncé, 
les  étoiles  décrivent  y  sans  changer  leur  position  relative,  des 
circonférences  parallèles  dont  les  centres  sont  sur  une  même 
ligne  droite  perpendiculaire  à  leurs  plans. 

Les  étoiles  septentrionales  étant  visibles  dans  toute  l'étendue 
de  leur  courbe ,  et  les  méridionale^  seulement  dans  leur  partie 
supérieure,  il  est  clair  que  leur  mouvement  circulaire  ne  peut 
se  vérifier  en  totalité  que  pour  les  premières,  et  seulement  en 
partie  pour  les  secondes.  Celles-ci  décrivent  des  circonférences 
dont  les  centres  sont  sur  la  droite  DP',  prolongement  de  OP. 
Ainsi,  c'est  autour  de  cette  droite  qae  s'opère  le  mouvement 
diurne  qui  transporte  toutes  les  étoiles  d'orient  en  occident. 

IL  —  Sphère  céleste Axe.  —  Pôles Equateur.  —  Mé' 

ridien.  —  Verticale.  —  Horizon.  —  Points  cardinaux.  — 
Zénith, — Nadir. 

A.  Toutes  les  étoiles ,  vu  leur  immense  distance ,  nous  pa- 
raissent également  éloignées ,  et  par  conséquent  situées  sur  la 
surface  d'une  sphère  qu'on  appelle  sphère  céleste.  Cette  illu- 
sion provient  aussi  du  mouvement  de  rotation.  Chaque  étoile 
décrivant  une  circonférence  dont  le  plan  est  perpendiculaire  à  la 
droite  P  P'  (  flg.  i  ) ,  l'ensemble  de  ces  circonférences  semble 
appartenir  &  une  même  sphère  qui  tourne  ainsi  tout  d'une  pièee 
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d'orient  en  ocddeut.  Voilà  pourquoi  les  anciens  disaient  que 
les  étoiles  étaient  clouées  à  une  sphère  de  cristal.  En  définitive, 
les  apparences  restent  exactement  les  mêmes ,  en  supposant  les 
étoiles  situées  à  leurs  vraies  distances,  très-inégales  par  rapport 
à  nous,  on  bien  aux  points  d'intersection  des  rayons  visuels 
menés  à  ces  étoiles  avec  une  sphère  concentrique  avec  la  terre 
et  d*un  immense  rayon.  Nous  admettrons  provisoirement  cette 
dernière  hypothèse ,  qui  simplifie  l'exposé  des  phénomènes  ce* 
lestes. 

5.  La  droite  autoiur  de  laquelle  s'exécute  ce  mouvement 
diurne  de  la  sphère  céleste  s'appelle  Vaxe  du  monde.  Les  deux 
points  où  l'axe  rencontre  la  sphère  se  nomment  pôles  du  monde  : 
l'un,  pôle  nord  on  pôle  boréal  ^  situé  au-dessus  de  notre  hori« 
son  ;  l'autre,  pôle  sud  ou  pôle  austral,  situé  au-dessous. 

Il  n'existe  aucune  étoile  au  pôle  ;  mais ,  comme  nous  l'avons 
dit,  on  appelle ^/atre  une  étoile  très-rapprochée  de  ce  point, 
et  dont  le  mouvement  est  si  lent,  qu'elle  paraît  fixe  à  l'œil  nu. 
EQe  décrit  néanmoins  une  circonférence  dont  le  rayon  a  i^  33' 
de  valeur  angulaire,  L'axe  du  monde  paraît  passer  dans  chaque 
lieu  d'où  l'on  observe  les  étoiles ,  parce  que  les  droites  menées 
d'une  étoile  aux  deux  extrémités  d'un  même  diamètre  de  la 
terre,  faisant  un  angle  plus  petit  qu'un  millième  de  seconde , 
peuvent  être  regardées  comme  parallèles. 

Il  y  a  une  étoile  située  dans  le  plan  perpendiculaire  à  Taxe 
et  passant  par  le  lieu  de  l'observation.  Alors  la  surface  conique 
décrite  par  la  lunette  dirigée  sur  l'étoile  devient  un  plan,  et  la 
valeur  angulaire  du  rayon  est  infinie.  C'est  le  seul  cas  où  l'on 
ne  peut  la  mesurer.  On  appelle  équateur  ou  cercle  équinoxial 
l'into'section  de  la  sphère  céleste  par  ce  plan ,  qui  se  nomme 
ain»  plan  de  V équateur  ou  plan  équinoxial  y  et  l'étoile  qu'il 
contient  se  Aomme  équatoriale.  Ce  plan  divise  la  sphère  céleste 
ai  deux  hémisphères  égaux.  Ton  boréal,  l'autre  austral,  Ordi. 
nairement  le  plan  de  l'équateur  passe  par  le  centre  de  la  terre , 
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teais  par  rapport  aux  étoiles,  il  est  indifférisDt  qu'il  passe  plirtft 
par  un  point  de  la  terre  que  par  un  autre  ;  il  doit  seulement  être 
perpendiculaire  à  la  droite  prise  pour  axe  du  monde. 

6.  On  nomme  plan  méridien  un  plan  quelconque  passif 
par  Taxe  du  monde,  et  par  conséquent  perpendiculaire  à  Té- 
^uateur.  Chaque  point  de  la  terre  a  son  plan  inéridien  ;  le  mé^ 
rtdien  est  le  grand  cercle  intersection  de  la  sphère  céleste  par 

Un  plan  méridien. 

On  nomme  verticale  d'un  lieu  la  direction  que  suit  la  pi» 
santeûr  dans  ce  liéli  ;  on  la  bottve  facilement  au  moyen  A'nn 
fil  k  plomb  abandonné  à  lui-même.  La  yerticale  se  définit  en* 
core  une  perpendiculaire  à  la  surface  des  eaux  tranquilles.  Tout 
plan  passant  par  une  verticale  se  nomme  plan  vertical, 

7.  Vhorizoh  d'un  lieu  est  l'intersection  de  la  sphère  céleste 
et  du  plan  mené  par  ce  lien  perpendiculairement  à  la  yerticàle. 
Cet  horizon,  qu'on  appelle  sensible,  terrestre  otimatéridi 
est  la  partie  de  ce  même  plan  limitée  par  la  vue  de  l'bbscrvâ* 
teur.  C'est  pour  cela  que  l'horizon  nous  apparaît  sous  forme 
d'un  cercle  contenant  tous  les  objets  que  nous  pouv&ns  liper* 
€evoir  dû  liëii  où  ûms  sommes  placés  et  qui  en  est  le  centre  » 
botre  vue  n'étant  gétiéé  par  aubun  édifice.  De  là  vient  que  toîit 
plan  perpendiculaire  à  une  verticale  se  nomme  pian  horizom- 
tal ,  et  la  surface  des  eaux  tranquilles ,  étant  le  plan  horizon* 
tâl  le  plbs  parfait  qu'on  puisse  imaginer ,  a  été  choisie,  à  cause 
de  cette  propriété ,  pour  définir  généralement  la  verticale. 

On  appelle  horizon  rationnel  le  plan  mené  par  le  centre  de 
la  terre ,  parallèlement  à  l'horizon  «ensible. 

L'intersection  du  plan  méridien  d'un  lieu  avec  l'horizon  sen- 
sible se  nomme  la  méridienne  de  ce  lieu.  Elle  détermine  pair 
ses  extrémités  le  nord  et  le  sud  de  l'horizon,  dont  l'e^^  et  l'otie^ 
sont  déterminés  par  les  extrémités  de  la  droite  menée  par  le 
même  lieu,  et  dans  le  plan  de  l'horizon,  perpendiculairement 
à  la  méridienne. 
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Lesfaàtre  points  nord  ou  septentritm ,  $u^  on  f^îeit,  est  o« 

orienta  ouest  ou  occident,  forment  ce  qu'on  appelle  les  quatre 
points  cardinaux;  et  un  lieu  est  dit  orienté,  dôs  qu'on  connaît 
la  position  d'oH  de  ces  quatre  points  par  rapport  à  ce  lieu.  Oi^r 
TÎsa&t  ea  deux  parties  égales  chacun  des  quatre  angles  droits 
formés  par  les  lignes  nord-sud,  est-ouest^  on  obtient  quatre 
positions  intermédiaires  nommées  nord^st,  nord-ouest,  sudf 
ouest,  sud-est. 

9.  La  yerticale  d'un  lieu ,  qu'on  peut  encore  définir  la  droite 
mmiée  dans  le  plan  méridien  de  ce  lieu  perpendiculairement  à 
la  méridienne,  rencontre  la  sphère  céleste  en  deux  points  op« 
posés,  l'un  supérieur  nommé  zénith,  et  l'autre  inférieur^ 
nadir, 

9.  La  détermination  du  plan  méridien ,  et  par  suite  de  la 
méridienne,  se  fait  aisément  au  moyen  de  la  Innette  dite  méri^ 
dienne  ou  instrument  des  passages.  C'est  une  lunette  fixée 
perpendiculairement  au  milieu  d'un  support  horizontal  (ûg.  3). 
Les  tourillons  qui  terminent  le  support  sont  cylindriques,  et  re* 
posent  dans  des  encastrements  placés  sur  un  massif  solide. 
L'instrument  est  muni  des  vis  et  niveaux  nécessaires  pour  rendre 
le  support  exactement  horizontal  et  perpendiculaire  à  l'axe  de 
la  lunette.  L'oculaire  et  l'objectif  de  la  lunette  ont  un  foyer 
commun  F,  où  se  trouve  situé  un  fil  très-fin  vertical,  ou  mieux 
un  système  de  cinq  fils  verticaux  équidistants,  croisés  en  leur 
milieu,  à  angle  droit,  par  un  fil  horizontal.  Lorsque  Tiiistru- 
ment  est  bien  ajusté,  si  Ton  fait  tourner  le  support  sur  lui- 
même,  le  fil  milieu  décrit  un  plan  vertical  qu'il  reste  à  faire 
passer  par  le  pôle  pour  avoir  le  plan  méridien.  D'abord  il  est 
facile  de  s'assurer  que  les  étoiles  font  leur  révolution  en  des 
temps  égaux;  car,  si  l'on  note  l'instant  où  l'étoile  qu'on  veut 
observer  vient  se  cacher  derrière  le  fit  milieu,  et  qu'on  répète 
la  même  opération  plusieurs  nuits  de  suite,  on  trouve  que  l'é* 
toile  emploie  exactement  le  même  temps  pour  revenir  au  même 
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plan  vertical.  On  peat  observer  chaque  nuit  nn  grand  nombre 
d'étoiles  sans  déranger  Finstrument,  et  même  faire  deux  ob- 
servations pour  les  étoiles  septentrionales.  Si  le  plan  vertical 
décrit  par  le  fil  milieu  de  la  lunette  passe  par  le  centre  de  la 
circonférence  décrite  par  l'étoile  observée,  ce  plan  coupera  la 
circonférence  en  deux  arcs  ^aux  qui  seront  parcourus  en  deux 
temps  égaux.  Dans  le  cas  contraire,  l'inégalité  des  arcs  sera  in- 
diquée par  celle  des  temps;  mais,  au  moyen  des  vis  de  rappel, 
on  amènera  facilement  le  plan  vertical  du  fil  milieu  à  passer  par 
le  centre  de  la  circonférence  de  l'étoile.  Ce  plan,  passant  alors 
par  la  verticale  du  lieu  et  par  l'axe  du  monde  qui  contient  le 
centre  de  toutes  les  circonférences  décrites  par  les  étoiles,  sera 
le  plan  méridien  déterminé  avec  une  grande  précision  par  la 
mesure  du  temps  ;  et,  plaçant  à  l'horizon  une  mire  éloignée  qui 
corresponde  avec  le  fil  milieu ,  cette  mire  et  le  fil  détermineront 
la  méridienne.  Les  cinq  fils  équidistants  servent  à  faire  cinq  ob- 
servations consécutives,  dont  la  moyenne  donne  une  grande 
exactitude  au  résultat. 

10.  Le  plan  méridien  contenant  le  point  culminant  et  le 
point  le  plus  bas  de  la  circonférence  décrite  par  une  étoile,  il 
est  clair  que  si  l'on  place  dans  ce  plan  un  quart  de  cercle,  et 
qu'on  dirige  la  lunette  sur  le  point  culminant  suivant  L  E  (fig.  3), 
et  sur  le  point  le  plus  bas  suivant  le  y  la  droite  OP'  menée  par  le 
point  milieu  de  l'arc  L/,  donnera  la  direction  du  pâle  P.  Pour 
plus  de  faciUté,  on  place  verticalement  le  côté  qui  joint  le 
centre  de  l'instrument  au  zéro  de  la  graduation. 

La  droite  OH  représentant  Thorizon,  OY  la  verticale  du  lieu , 
et  OM  une  perpendiculaire  à  l'axe  du  monde  OP,  on  voit  que 
les  angles  H  0  P,  Y  0  M  sont  égaux  comme  compléments  du  même 
angle  PO  Y.  Donc  la  hauteur  du  pôle  au-dessus  de  l'horizon 
égale  la  distance  angulaire  du  zénith  à  l'équateuT;  ou  la  lati- 
tude du  lieu. 


lu, -^Uniformité  du  mouvement  des  étoiles.  Jour  sidéral. 

11.  Nous  venons  de  voir  que  les  retours  consécutifs  d'une 
même  étoile  au  méridien  s'opèrent  dans  des  temps  égaux.  En 
ODtre,  chaque  étoile  décrit  sa  circonférence  d'un  mouvement 
uniforme,  c'est-à-dire ,  qu'elle  parcourt  des  arcs  d'un  même 
nombre  de  degrés  dans  des  temps  égaux.  Cette  uniformité  de 
mouvement  se  vérifie  aisément  au  moyen  d'un  cercle  de  cuivre 
gradué,  dont  le  centre  est  sur  l'axe  autour  duquel  tourne  la 
lunette  destinée  à  suivre  l'étoile  dans  sa  course,  et  dont  le  plan 
est  perpendiculaire  à  cet  axe.  Dirigeant  la  lunette  sur  Tétoile  à 
un  point  quelconque  de  sa  course,  et  suivant  toujours  l'étoile 
avec  là  lunette,  on  trouve  que  celle-ci  décrit  dans  un  même 
temps  des  arcs  égauxee',  e'e",,.,  (fig.  4) ,  et  par  conséquent  des 
arcs  doubles,  triples,...  dans  un  temps  double,  triple....  Diri- 
geant ensuite  la  lunette  sur  une  autre  étoile  quelconque,  et  la 
suivant  de  même,  on  trouve  que  la- lunette  décrit,  dans  le 
même  temps  ^  des  arcs  E£',  £'£",...  égaux  entre  eux ,  et  d'un 
même  nombre  de  degrés  que  les  premiers.  Par  conséquent,  le 
mouvement  général  qui  transporte  les  étoiles  d'orient  en  occi- 
dent est  uniforme  ;  c'est  le  nom  qu'on  donne  au  mouvement 
dans  lequel  des  espaces  égaux  sont  parcourus  en  des  temps 
^aux. 

12.  L'intervalle  de  temps  qui  sépare  deux  retours  consécu» 
tifs  d'une  même  étoile  quelconque  au  méridien,  se  nomme  Jour 
sidéral.  11  se  divise  en  24  heures,  l'heure  en  60  minutes,  la 
minute  en  60  secondes.  D'un  autre  côté,  la  circonférence  étant 
divisée  en  360  degrés,  le  degré  en  60  minutes,  et  la  minute 
en  60  secondes,  il  en  résulte  qu'une  étoile  parcourt  dans  une 
heure  un  arc  égal  à  ^f  ou  15  degrés.  Ainsi,  pour  convertir 
un  temps  donné  en  degrés,  il  faut  multiplier  par  15  les  heures, 
minutes  et  secondes  du  temps  donné.  Réciproquement,  pour 
réduire  en  temps  im  arc  d'un  certain  nombre  de  degrés,  mi- 
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nntes  et  secondes^  il  faut  diviser  par  15  les  degrés,  les  (niDu^es 
et  les  secondes. 

13.  Les  circonférences  que  décrivent  les  étoiles  sont,  comme 
pous  l'avons  vu ,  parallèles  au  plan  de  Féquateur,  et  s'appellent 
les  parallèles  célestes;  ce  sont  de  petits  cercles.  Les  ^lans  h(h 
foires  sont  des  plans  quelconques  passant  par  Taxe  du  monde, 
et  par  ponséquent  perpendiculaires  à  Téquateur;  leurs  inter- 
sections avec  la  sphère  céleste  donnent  autant  de  méridiens 
célestes;  ce  sont  de  grands  cercles.  Chaque  plan  horaire  vient 
dans  sa  marche  coïncider  à  son  tour  avec  le  méridien. 

Les  étoiles ,  employant  toutes  24  heures  pour  faire  une  révo« 
lution  complète,  ont  nécessairement  des  vitesses  différentes; 
les  plus  voisines  du  p61e,  décrivant  les  plus  petites  circonfé* 
renées,  ont  le  minimum  de  vitesse;  Fétoile  équatoriale,  décri- 
vant la  plus  grande  circonférence,  qui  est  l'équateur  même,  a 
le  maximum  de  vitesse. 

IV. — Déclinaison  et  ascension  droite  des  étoiles,  —  Des^ 
cription  des  principales  constellations.  —  Globe  céleste, 

i4.  Pour  déterminer  la  position  des  étoiles,  il  faut  les  rap- 
porter à  deux  plans  coordonnés.  Le  premier  de  ces  plans  est 
celui  de  Téquateur,  très-naturellement  indiqué  par  les  circons- 
tances du  mouvement  général  des  étoiles  d'orient  en  occident. 
Le  second  plan,  n'étant  désigné  par  aucun  phénomène  naturel, 
sera  le  plan  horaire  d'une  étoile  quelconque,  tous  ces  plans 
étant  perpendiculaires  à  l'équateur,  et  venant  à  leur  tour  passer 
au  méridien.  La  position  de  chaque  étoile  sera  donc  déterminée 
par  deux  arcs  de  grand  cercle,  l'un  appelé  sa  déclinaison,  et 
qui  est  la  portion  de  son  cercle  horaire  comprise  entre  Tétoile 
elle-même  et  l'équateur;  l'autre  appjelé  son  ascension  droite, 
et  qui  est  la  portion  de  l'équateur  même  comprise  entre  le  cercle 
horaire  de  l'étoile  choisie  arbitrairement  et  celui  de  Tétoile 
qu'on  observe. 


i8.  La  déclinaison  d'nne  étoile  se  détermine  aiiiniM  ra 
moyen  d'un  quart  de  cercle  gradué  qu'on  plaee  dans  le  plan  dU 
béridien,  de  manière  que  le  centre  et  le  zéro  de  l'instrumeAt 
soient  dans  la  verticale  du  lieu  (fig.  5).  Car  on  à  vu  (}0)  que  I4 
hauteur  du  pôle  au-dessus  de  l'horizon  est  égale  à  la  distance 
angulaire  du  zénith  à  l'équateur.  Si  l'pn  suppose  que  P$ris  est 
lé  lieu  de  l'obsenration,  l'arc  AP  qui  mesure  cette  distance  an- 
gulaire sera  de  48^  50'  1 4'[,  et  le  rayon  0  F  sora  sur  le  quart  de 
cercle  la  trace  de  Féquateur.  Par  conséquent,  si  l'on  dirige  la 
luiiette  sur  une  étoile  quelconque  M,  i'àrc  PL  mesurera  1^  di^ 
iance  angulaire  de  l'étoile  à  l'équateur,  et  cette  déclinaison  sem 
boréale  ou  australe,  selon  que  le  point  L  sera  situé  au-dessous 
ou  au-dessus  du  point  P. 

La  distance  polaire  d'une  étoile  est  la  portion  de  son  cercle 
horaire  comprise  entre  l'étoile  et  le  p61e.  C'est  le  complément 
de  sa  déclinaison. 

16.  Pour  obtenir  l'ascension  droite  de  la  même  étoile,  rap- 
portons-la au  plan  horaire  d'une  étoile  choisie  de  position,  a  de 
la  Lyre,  par  exemple.  Après  avoir  ajqsté  la  lunette  méridienne 
dans  le  plan  du  méridien ,  notons  l'instant  où  a  passe  au  méri- 
dien, et  attendons  que  l'étoile  en  question  vienne  y  passer;  C0 
sera  6  heures  après,  je  suppose;  l'uDifonnité  du  mouvement 
des  étoiles  donnera  la  proportion  24  :  360^  ::  6  :  o?^  où  l'arc 
que  l'on  cherche,  représenté  par  a?,  égale  m^°  ou  90°.  Ayant 
ainsi  obtenu  la  déclinaison  et  l'ascension  droite  d'une  étoile,  sa 
position  sera  déterminée  p$r  l'intersection  d'un  méridien  et 
d'un  parallèle  céleste.  £n  opérant  de  m6me  pour  toutes  les 
étoiles,  on  pourra  donc  représenter  la  sphère  céleste  sur  une 
sphère  donnée. 

17.  Ceci  suppose  qu'on  ait  une  montre  ou  pendule  bien  ré- 
glée, comme  celles  dont  un  observatoire  est  ordinairement 
pourvu,  et  qui  ne  varient  guère  que  d'un  10^  de  seconde  pen- 
dsmt  l'intervalle  de  deux  retours  èonséeutifs  d'une  même 


^ 


au  méridien;  ces  montres  se  règlent  chaque  jour  pour  éviter^ 
Taccumnlation  des  avances  ou  des  retards  qui  altérerait  Texac- 
"titude  des  observations.  L'intervalle  de  temps  qui  s*écoule  entre 
les  passages  de  deux  étoiles  au  méridien ,  donne  ainsi  la  portion 
de  la  circonférence  de  Féquateur  comprise  entre  les  points  où 
les  étoiles  s'y  projettent  par  des  arcs  de  cercle  perpendiculaires  ; 
c'est  ce  même  arc  qui  est  Tascension  droite.  Le  point  de  Téqua* 
teur,  à  partir  duquel  on  les  mesure,  se  nomme  leur  origine. 

S'il  s'écoule  t' entre  les  passages  des  deux  étoiles^  la  distance 
angulaire  des  deux  étoiles  est  de  15'.  C'est  la  valeur  de  l'angle 
dièdre  formé  par  le  plan  méridien  et  par  le  plan  horaire  de  la 
seconde  étoile  au  moment  où  la  première  est  au  méridien.  II 
eu  est  de  même  pour  les  secondes,  ainsi  que  pour  les  heures  et 
les  degrés  (12). 

18.  Le  quart  de  cercle  est  avantageusement  remplacé  dans 
les  observations  par  un  instrument  connu  sous  le  nom  de  cercle 
mural 9  qui  consiste  en  un  cercle  entier  gradué,  non  sur  le 
limbe ,  mais  sur  son  épaisseur,  et  fixé  dans  le  plan  du  méridien 
au  moyen  d'un  support  horizontal  maintenu  dans  un  mur. 
Mais  comme  le  cercle  mural  n'est  qu'un  instrument  méridien^ 
on  Ta  fort  heureusement  modifié  en  donnant  au  cercle  la  faculté 
de  se  mouvoir  autour  d'un  axe  fixé  dans  son  propre  plan,  et 
disposé  parallèlement  à  l'axe  du  monde.  Cet  axe  peut  tourner 
sur  lui-même,  sans  changer  de  position,  et  entraine  dans  son 
mouvement  de  rotation  le  cercle  qui  lui  est  adhérent.  Le  même 
axe  porte,  plus  bas  que  le  cercle,  une  aiguille  perpeijidiculaire, 
destinée  à  marquer  sur  un  second  cercle  la  quantité  dont  il 
tourne.  Pour  cet  objet,  le  second  cercle  a  son  centre  sur  l'axe 
auquel  il  est  perpendiculaire,  sans  toutefois  lui  être  adhérent, 
de  sorte  qu'il  est  parallèle  à  l'équateur.  Cet  instrument,  connu 
sous  le  nom  de  cercle  équatorialy  ou  autrefois  machine  parai- 
lactique,  sert  à  mesurer  en  même  temps  la  déclinaison  et  l'as- 
c^ion  droite  des  étoiles,  qui  sont  marquées,  l'une  sur  le 
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premier  cercle ,  par  l'angle  que  la  lanette^  dirigée  sur  une 
étoile,  fait  avec  la  perpendiculaire  menée  par  le  centre  sur  l'axe 
principal  parallèle  à  l'axe  du  monde,  Tantre  sur  le  second 
cercle,  par  l'angle  que  l'aiguille  aura  parcouru  à  partir  du  point 
fixé  pour  origine  des  ascensions  droites.  (Voyez,  pour  plus  de 
détails  sur  le  cercle  mural  et  sur  le  cercle  équatorial,  notre 
Complément  du  Cours  de  Cosmographie,  n^*  3  à  -9,  auquel 
nous  renvoyons.) 

Ce  dernier  instrument,  étant  placé  de  manière  que  son  axe 
principal  soit  vertical,  et  par  conséquent  le  second  cercle  hori- 
zontal, sert  à  mesurer  les  hauteurs  et  les  azimuts  des  étoiles, 
œqui  détermine  encore  leur  position.  Vazimut  d'une  étoile  est 
l'angle  que  fait  avec  le  plan  méridien  le  plan  du  cercle  vertical 
passant  par  l'étoile  et  le  lieu  de  l'observation  ;  et  sa  hauteur  est 
Tare  du  même  cercle  vertical  compris  entre  l'étoile  et  l'horizon. 

La  plus  grande  hauteur  se  nomme  en  particulier  haïuUur 
méridienne,  et  a  lieu  au  moment  du  passage  de  l'étoile  au  mé- 
ridien supérieur. 

19.  Le  nombre  des  étoiles  est  considérable ,  mais ,  à  l'œil 
nu,  on  n'en  aperçoit  qu'environ  3000^  disséminées  d'une 
manière  irrégulière.  Pour  s'y  reconnaître,  il  était  indispensable 
de  les  classer  ;  et,  dans  ce  but ,  on  a  partagé  le  ciel  en  divers 
groupes  d'étoiles  nommés  constellations,  dont  les  figures,  d'a- 
bord arbitraires,  ont  été  empruntées  à  la  fable  ou  à  des  objets 
d'histoire  naturelle.  Ainsi,  dans  une  partie  du  ciel ,  on  a  dessiné 
un  scorpion ,  et  toutes  les  étoiles  renfermées  dans  ce  dessin 
ont  été  appelées  étoiles  du  Scorpion ,  dénommant  chacune  par 
la  position  qu'elle  occupait  sur  l'animal ,  par  exemple  :  l'étoile 
de  tête  ou  de  la  queue  de  scorpion.  Mais  pour  plus  de  clarté, 
on  est  convenu  de  les  désigner  par  les  lettres  de  l'alphabet  grec» 
affectant  dans  chaque  constellation  la  lettre  a  à  la  plus  brillante, 
la  lettre  €  à  celle  qui  brillait  le  plus  après  a ,  etc.  En  outre  on  a 
rangé  toutes  les  étoiles  eu  différentes  classes,  par  ordre  d'éclat 
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qu'on  appelle  grandeur.  Les  étoiles  les  plus  brillances  on 
de  première  grandeur  sont  dites  primaires  et  forment  la 
première  classe;  celles  qui  brillent  le  plus  après,  ou  de 
deuxième  grandeur,  sont  dites  secondaires ,  et  forment  la 
a^  classe,  ainsi  de  suite  jusqu'à  la  6^  ou  7®  classe  contenant  |çs 
plus  petites  étoiles  qu'on  puisse  découvrir  à  l'œil  nu.  Les  au- 
tres classes  jusqu'à  la  16^  contiennent  les  étoiles  qu'on  aperçoit 
seulement  à  l'aide  de  télescopes ,  et  qu'on  a  pour  ce(te  raisoi^ 
appelées  té lescopiques.  Cette  classiflcation,  fondée  sur  l'éclat 
des  étoiles,  ou,  ce  qui  est  la  même  chose ,  sur  leur  grandepr 
apparente,  n'a  rien  de  stable.  Car  les  étoiles  regardées  aye^ 
raison ,  dans  le  siècle  dernier,  comme  de  la  première  ou  4^  1^ 
dernière  grandeur,  ont  Èaaintenaot  un  tout  aiitre  rang;  ainsi 
dans  la  eonstellation  de  l'Aigle,  la  8^  est  maintenant  plus  gran^O 
que  6  ou  la  deuxième;  et  même  plusieurs  étoiles  ont  fini  par 
disparaître,  entre  autres  la  67®  d'Hercule.  Il  y  a  encore  des^ 
étoiles  qui  ne  conservent  pas  le  même  éclat  pendant  toute 
l'année.  L'étoile  o  de  la  Baleine  passe  en  moins  d'un  an  par 
toutes  les  intensités  depuis  zéro  jusqu'à  son  maximum.  L'étoile 
Algol  ou  a  de  Persée  est  très-faible  à  une  certaine  heure;  un 
jour  et  dix  heures  après,  elle  est  très-briliante  ;  on  ne  peut  la 
reeodnaltre  que  par  sa  configuration.  Ces  étoiles  sont  dites 
périodiques. 

Généralement  les  étoiles  sont  blanches,  quelques-unes  sont 
rougeàtres  ou  bleuâtres.  Plusieurs  ont  changé  de  couleur  $ 
âitWitô  par  exemple ,  qui  était  rouge  autrefois,  est  mainteuant 
parfaitement  blane»  (Voyez  pour  plus  de  détails  sur  les  étoiles 
changeantes,  soit  périodiques,  soit  non  périodiques,  soit  teni- 
porakes,  notre  Complément  du  Cours  de  Cosmographie,  n^'  37 
à  99,  ) 

80.  Lès  plus  importantes  constellations  sont  les  douze  par- 
courues parle  soleil  et  nommées  constellations  zodiacales  (ôô). 
les  aneifipp ,  qui  les  coupaissaie^t  très-bien ,  les  appelaient  les 


UQin^KBlIT  DlOBlfE.  15 

douze  ipaisoQs  da  soleil ,  et  les  renfermaient  dans  les  deux 
vers  suivants . 

Sant  aries ,  taurus ,  gemini ,  cancer,  leo ,  lirgo  ^ 
libraque,  scorpias,  arcitenens,  caper,  amphora^pisces. 

Le  ^e/ter  (planche  lY)  offre  à  la  tète  trois  étoiles,  et  an  nord-est 
OQ  petit  triangle  de  trois  étoiles  qu'on  appelle  la  Mouche, 

Le  Taureau  a  l'œil  occupé  par  une  étoile  primaire  rougeàtre 
nommée  Aldebaran;  le  front  oQre  cinq  étoiles  nommées  les 
Eyades,  et  en  forme  de  V,  dont  Aldebaran  est  un  sommet. 

On  Toit  Ters  le  haut  du  dos  un  groupe  condensé  de  six 
étoiles  dites  les  Pléiades. 

Les  Gémeaux  y  qui  ont  pour  tètes  deux  belles  étoiles,  Castô^ 
et  Pollux,  Tune  primaire,  l'autre  secondaire,  forment  une 
sorte  de  jectangle  oblique  dont  ces  étoiles  marquent  un  petit 
côté. 

VÉcrevisse  on  le  Cancer  est  uue  petite  constellation  située 
entre  les  Gémeaux  et  le  Lion.  Son  nom  vient  de  ce  que  le  soleil 
recule  dans  cette  portion  du  ciel. 

Le  Idan  forme  un  trapèze  inarqué  par  quatre  étoiles  bril* 
lantes  dont  deux  primaires,  Régulus  ou  le  Coeur,  et  la  Queue; 
les  deux  autres  sont  secondaires.  Le  plus  petit  côté  du  trapèze 
sert  de  base  à  un  triangle  rectangle,  dont  le  grand  côté  de 
l'angle  droit  sert  Ipi-mème  de  base  à  un  petit  trapèze  dessiné 
par  quatre  étoiles. 

La  Vierge  offre  six  étoiles,  dont  une  belle  primaire  nommée 
\Éfi ,  et  cinq  tertiaires  en  forme  de  -V  très-ouvert. 

La  Balance  est  un  quadilatère  formé  de  quatre  étoiles,  dont 
deux  secondaires,  qui  sont  les  plateaux,  et  deux  tertiaires. 
Cette  constellation  est  ainsi  nommée  parce  que  les  jours  sont 
égaux  aux  nuits  quand  le  soleil  s'y  trouve. 

Le  Scorpion  a  le  cœur  formé  par  Antarès,  belle  étoile  pri-» 
maire.  £ntre  celle-ci  et  la  Balance  est  un  are  composé  de  cinq 


[ 


ii 
;:itni: 


itite  haateoT  ;  plo- 
icoule  sous  forme 
irigiae  des  signes, 
annonçait  le  ié- 

s  étoiles  représen- 
Çunissent  an  nœud 
l^ent  du  Ni,  alors 
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les  deux  Ourses,  Pégase  ou  la  Grande  Croix  formant  un  tra- 
pèze presque  carré,  marqué  par  quatre  étoiles  secondaires,  le 
Bmvier  offrant  cinq  étoiles  di^>osées  en  pentagone  et  une  très- 
belle  primaire  nommée  Arcturus,  la  Couronne  Boréale^  formée 
de  six  à  sept  étoiles  rapprochées  en  arc  demi-circulaire  dont 
le  milieu  est  occupé  par  une  secondaire ,  la  Lyre  aussi  formée 
de  six  à  sept  étoiles  dont  ime  très-belle  primaire  nommée 
Wéga. 

22.  Les  plus  belles  de  toutes  les  constellations  sont  les  deux 
australes  nommées  On'on  et  le  Grand  Chien,  chacune  com- 
posée de  sept  étoiles  brillantes.  Orion  offre  un  grand  trapèze 
presque  également  partagé  par  l'équateur  ;  deux  belles  primaires 
Adahem  et  Rigel,  et  deux  secondaires  en  marquent  les  quatre 
angles  ;  vers  le  milieu  sont  situées  trois  autres  secondaires  très- 
rapprochées  dites  le  Baudrier,  la  Ceinture,  les  Trois  Rois 
mn  le  Bâton  de  Jacob, 

'Le  Grand  Chien,  formant  un  grand  quadrilatère  et  un 
triangle^  contient  Sirius,  la  plus  belle  étoile  du  ciel,  et  six  se- 
condaires. Enfin  le  Petit  Chien  offre  une  belle  primafre  nommée 
Procyon ,  au  nord  de  Sirius, 

Pour  plus  de  détails  sur  les  constellations  et  sur  la  méthode 
des  alignements  servant  à  reconnaître  les  étoiles  dans  le  ciel, 
voyez  notre  Complément  du  Cours  de  Cosmographie,  n^^'ar 
à  32.  Nous  renvoyons  également  aux  n"^  34  et  35  du  même 
ouvrage  pour  Tinvention  du  zodiaque  en  général  et  en  parti- 
culier des  zodiaques  égyptiens  de  Dendérah  et  d'Esné,  qui , 
bien  loin  d'avoir  l'antiquité  qu'on  leur  attribuait^  ne  remon- 
tait qu'aux  règnes  de  Néron  et  de  Trajan. 

23.  Lesanciensc(mnaissàient48  constellations,  dont  21  bo- 
réales, 12  zodiacales,  et  15  australes,  comprenant  en  tout 
1022  étoiles.  De  nos  jours,  on  en  connaît  108  formées  de 
25,000  étoiles.  Cette  grande  augmentation  est  due  à  l'invention 
des  instruments  d'Optique.  Hévélius  ajouta  12  constellations 
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aux  48  d'Hipparque,  Halley  8,  Boyer  12,  La4»ille  16;  fshAn 
les  astronomes  modernes  les  12  dernières. 

24.  Nons  avons  tq  comment  on  peut  déterminer  exactement 
la  position  des  étoiles  an  moyen  de  leur  déclinaison  et  de  leur 
ascension  droite.  Les  rapportant  d'après  ces  coordonnées  sur 
une  sphère  matérielle ,  ordinairement  en  bois  ou  en  carton^  à 
partir  d'un  certain  point  dç  Téquateur,  pris ^oUt  origine)  et 
dessinant  les  figures  des  constellations  qui  les  comprennent^  oii 
obtient  ce  qu'on  appelle  un  globe  céleste  offrant  ainsi  une 
représentatioil  exacte  du  ciel.  Oh  peut  construire  le  globe  céleste^ 
en  y  rapportant  les  étoiles  déterminées  deux  à  deux  par  leurs 
distances  angtiUires  observées  avec  un  instrument  compdsé  de 
deux  lunettes:  A  cet  effet,  on  choisit  deux  étoiles  pour  base  de 
l'opération,  et  on  les  lie  successivement  à  toutes  les  autres  par 
une  chaîné  de  triangles,  domine  cela  se  pratique  poar  les  objets 
terrestres  dans  le  lever  des  plans.  < 

On  supplée  au  globe  céleste  par  deux  planisphères  offrant  la 
projection  des  deux  hémisphères  austral  et  boréal  (planche  lY) , 
mais  les  configurations  des  constellations  sont  sensiblement 
altérées. 

Enfin ,  comme  il  est  impossible  d'avoir  un  globe  ou  des  cartes 
de  dimensions  assez  grandes  pour  qu'on  puisse  y  marquer  un 
nombre  considérable  d'étoiles ,  les  astronomes  ont  dressé  des 
catalogues  ou  listes  contenant  toutes  les  étoiles  connues  avec 
leur  ascension  droite  et  leur  déclinaison.  C'est  à  Hipparque 
qu'on  doit  le  premier  catalogué  qui  ait  été  fait  ;  ses  observatiotas 
cadrent  parfaitement  avec  celles  qu'on  a  faites  de  nos  jours  ; 
d'où  il  résulte  que  la  position  Relative  des  étoiles  n'a  pas  varié 
depuis  deu:^  nûUe  aiuu  De  là  vient  le  nom  d'étoiles  ûieA  qu'on 
l^ur  a  domié. 
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V.  j^PéfiaMamt^..^Réfra;eHom  astronotniques. 

iSt.  ou  àpllëUë  ëtl  général  parallaxe  a*an  objet ,  Vàngte 
formé  pàt  Vèd  rayons  tisiiels  dirigés  des  etti^émitès  d'tttlë  base  su^ 
cet  objet,  où,  cê  ^tii  est  la  même  cbose ,  l'angle  sons  lequel  l'œil 
ti'anstk)i1;é  â  l'dbjët  t eirait  la  longueur  de  la  base.  Cette  paral- 
laxe se  dëierUiine  pslt  l'un  dés  procédés  indiqués  en  géométrie, 
pblir  trôtifer  la  dii^tancé  d'Uii  objet  inaccessible  (Voyez  iûi 
Trigotiëttiètrië,  Sëct.  S,  prop.  12).  Mais  les  astronomes,  (Jui 
soot  dafas  l'iî^age  dé  rapportei:  toutes  leurs  observations  àU 
centte  de  là  terre ,  afln  de  les  rendre  comparables  entre  ëllé§  ^ 
qtloiqùé  ëtabt  faites  de  différéiits  points  de  sa  surface,  api^ëk 
leiltspëëiàlerfiëiit  parallaxe,  cette  réductioil  au  centté,  fféA-ê)' 
dire  là  diflë^iiëe  dé  position  d'un  astre  vil  d'un  [k)int  dé  !i 
surface  ou  du  centre  de  la  terre,  ou,  ce  qui  revient  à\i 
même,  l'angle  soiis  lequel  on  verrait ,  de  l'astre ,  le  rayon  mené 
da  centre  de  la  terre  au  point  de  sa  surface.  La  parallaxe  d*tiii 
astre  varie  non-seuleiiient  avec  la  distance  de  l'astre,  mais  encohi 
avec  Pobliquité  dtt  rayon  terrestre  pas  rapport  à  l'astre.  Le  HeU 
apparent  d'tili  astre  est  celui  où  on  l'aperçoit  du  point  qu'bd 
occupe  sur  ië  globe;  le  lieu  "oraî  est  le  lieu  où  l'on  supposé 
qa'on  verrait  l'astre,  si  l'on  était  placé  au  centre  dé  la  tertre. 
La  parallaxe  a  donc  pour  éfTet  de  déplacer  l'astre  et  de  le  falhî 
voir  dans  iin  lieu  où  il  n'est  pas  rééllemëni;  :  plus  l'adtre  sera 
âoigné,  ttaoins  ëet  effet  sëi^a  sëbsible  ;  il  eSl  nul  pour  les  ëtcHleft. 

26.  Nous  Ténoàs  de  dire  que  les  observations  fàiteë  il  y  à 
sooo  ans  à  Alëidndrie,  pài*  fiipî)arque,  éâdraient  parfUtement 
avec  cellé§  ^tii  cffat  été  faîtes  récemment  dàiis  {Plusieurs  Villes 
d'Europe,  et  qui,  dans  l'état  actuel  dé  la  kcieucë,  iie  ëdnt 
encore  exactes  qu'à  une  seconde  près ,  tiiàlgré  tOué  tes  pèrieé- 
tionnëments  apportés  aux  instruments,  ér ,  Tatigle  âOus-teiidu 
par  un  objet  se  réduit  à  la  moitié,  ao  tiers,  etc. ,  àâoii  ^%ta 

2. 
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transporte  Fobjet  à  une  distance  double,  triple,  etc.  Par  con- 
sèqaeot,  si  Ton  observe  à  Alexandrie  deux  étoiles  méridionales 
dislautesde4000"ou  un  peu  plus  qu'un  degré,  et  qu'on  s'éloigne 
d'Alexandrie  en  marchant  vers  le  nord,  l'angle  sous^tendu  par  ces 
étoiles  diminuera  à  mesure  qu'on  s'éloignera,  et  lorsque  la  dis- 
tance dont  on  se  sera  éloigné  d'Alexandrie  sera  la  4000^  partie 
de  la  distance  des  étoiles  à  la  terre ,  l'angle  sous-tendu  aura  dû 
diminuer  do  71^  ou  1",  et  devenir  par  conséquent  3999".  Mais 
81  l'on  s'est  éloigné  à  500  myriamètres  d'Alexandrie,  ce  qui  sup- 
pose a  000  000  myriamètres  pour  la  distance  des  étoiles^  on 
trouve  que  les  deux  mêmes  étoiles  sous-tendent  exactement  le 
même  angle  de  4 000'',  d'où  il  résulte  que  ces  étoiles  sont  éloi- 
gnées de  nous  à  plus  de  2  000  000  myriamètres;  car  autrement 
BOUS  aurions  pu  apprécier  la  différence  de  i"  que  le  change- 
ment du  lieu  d'observation  devait  nécessairement  apporter  à  la 
distance  angulaire  des  deux  étoiles. 

Sur  la  terre  il  est  difficile  de  se  procurer  une  base  d'ob- 
servations beaucoup  plus  grande,  mais  on  démontrera  pins 
tard  (181)  que  la  terre  se  déplace  réellement  dans  l'espace,  et 
que,  par  suite  de  ce  mouvement,  elle  occupe  à  six  mois  d'in- 
tervalle deux  points  distants  entre  eux  de  30  millions  de  myria- 
mètres, diamètre  de  l'orbite  terrestre  (68) ,  en  nombre  rond.  On 
peut  donc ,  au  lieu  d'une  base  de  500  myriamètres ,  en  prendre 
une  de  30  millions  de  myriamètres  :  or ,  en  répétant ,  aux  deux 
extrémités  de  cette  base,  avec  les  meilleurs  instruments  connue 
et  les  soins  les  plus  minutieux,  les  mêmes  observations  sur  les 
deux  étoiles  dont  la  distance  angulaire  est  de  4000'',  on  trouve 
aux  deux  stations  exactement  4000''  de  distance  angulaire. 
Donc  les  étoiles  sont  à  une  distance  de  la  terre  plus  grande  que 
80  millions  de  myriamètres  multipUés  par  4000,  c'est-à-dire 
120  000  millions  de  myriamètres. 

27.  C'est  à  cause  de  ce  grand  éloignement  des  étoiles  que  les 
dimensions  de  la  terre  sont  comme  nulles  par  rapport  à  elles, 


et  qae  le  môaTement  diurne  s'exécute  àntonr  d'nne  droite 
menée  de  l'œil  au  pôle,  qnel  que  soit  le  point  de  lasarface 
terrestre  où  l'on  fasse  l'observation.  Ainsi,  quel  qoe  soit  le 
point  qae  nous  occupions  sur  la  surface  de  la  terre,  l'axe  du 
monde  parait  passer  par  ce  point. 

28.  Nous  avons  vu  qu'on  détermine  la  position  des  étoiles, 
soit  par  leurs  distances  angulaires,  soit  par  leurs  déclinai- 
sons et  ascensions  droites.  Dans  tous  les  cas,  les  résultats 
immédiatement  donnés  par  l'observation  sont  altérés  par  plu- 
sieurs causes,  dont  la  principale  est  la  réfraction  atmosphé- 
rique, appelée  improprement  réfraction  astronomique  pour  la 
distinguer  de  la  réfraction  terrestre  qu'éprouvent  les  corpssitués 
dans  l'atmosphère.  On  nomme  atmosphère  la  masse  d'air  qui 
environne  la  terre^  et  que  l'on  conçoit  composée  de  couches  suo- 
cessives  diminuant  de  densité  à  mesure  qu'elles  sont  plus  éle- 
vées au-dessus  du  niveau  de  la  mer.  L'atmosphère  a  environ 
6  ou  7  myriamètres  de  hauteur.  Un  rayon  humineux  parti  d'une 
étoile  ne  poursuit  pas  sa  route  en  ligne  droite  dans  l'atmos- 
phère ,  mais  s'infléchit  de  plus  en  plus  à  mesure  qu'il  rencontre 
des  couches  plus  denses ,  de  manière  à  former  une  courbe  con- 
cave vers  la  terre,  tangente  à  la  direction  primitive  du  rayon, 
et  contenue  dans  son  plan  vertical.  L'effet  de  la  réfraction  est 
donc  de  faire  paraître  les  astres  plus  élevés  dans  le  ciel  qu'ils 
ne  le  sont  réellement.  L'angle  de  réfraction  est  l'angle  formé 
par  les  rayons  visuels  menés  de  l'observateur  à  l'étoile  dans  sa 
position  apparente  et  dans  sa  position  réelle.  On  apprécie  les 
effets  de  la  réfraction  en  faisant  passer  un  rayon  lumineux  du 
récipient  d'une  machine  pneumatique  dans  l'air;  mais  comme 
on  ne  peut  obtenir  de  vide  parfait ,  l'appréciation  est  très-gros- 
sière^ et  l'on  ne  peut  parvenir  à  un  résultat  à  peu  près  exact 
que  par  des  considérations  de  la  plus  haute  analyse.  Au  reste, 
on  a  calculé  avec  le  plus  grand  soin  des  tables  de  réfractions 
qui  accompagnent  toujours  les  autres  tables  astronomiques.  Il 


est  clair  qae  la  valmir  do  la  réfraetioa  doit  è|F6  i^etranoliée  ^ 
celle  des  angles  fournis  par  robsenration ,  poqr  replacer  |qs 
étoiles  dans  la  position  qu'elles  occupent  réellement. 

SB.  Il  nV  a  pas  de  réfraction  au  zénitlii  et  un  astre,  situé 
sur  la  verticale  d'un  lieu,  y  est  y|i  daps  s^  positioii  réelle.  Jj^l 
réfraction  augMenfe  graduellement  du  zénitb  à  Vbpri^on  ;  mais 
cet  accroissement  est  d'abord  très-faible,  et  même  pour  pn  ^tre 
situé  à  égale  distance  de  Thorizon  et  du  zénith,  la  valepr  do  la 
réfraction  égale  à  peine  l'^  tandis  qu'à  Tborizon,  pette  valeur 
est  au  moins  de  83^  C'est  pourquoi  l'effet  de  la  réfraction  est  de 
déformer  les  objets  très-éloignés  que  nous  voyons  près  à^  TbOr 
rizon.  Par  exemple,  le  soleil  à  son  lever  ou  à  son  cpucber  parait 
ovale  ou  aplati  dans  le  sens  vertical,  parce  que  la  réfraction  sou- 
lève également  les  4eux  extrémités  du  diamètre  horizontal  qui 
niè  change  donc  pas  de  grandeur  apparente,  mais  soulève  da- 
vantage i'extrépiité  inférieure  du  diamètre  vertical  que  l'extré- 
mité supérieure,  et  par  conséquent  en  diminue  la  lopguaur, 
d'où  il  résulte  que  le  disque  du  soleil  parait  ovale. 

un  peut  aisément  se  faire  idée  de  la  réfraction  par  rexpérieoee 
stiivaiite.  Ou  place  une  lumière  auprès  d'un  vase  vida,  pn  choi- 
.sit  un  point  Vi  du  l^ord,  et  on  marque  au  foud  du  vase  l'omlire 
0  de  ce  point.  Là  lumière  et  les  points  f,  0  sont  i^n  ligne  droite. 
En  versant  de  Feau  dans  le  vase,  l'ombre  se  raccourcit,  de  sorte 
que  le  point  0  se  trouve  alors  éclairé.  Ainsi  le  rayon  lumineux 
s'est  brisé  et  rapproché  de  la  perpendiculaire  à  la  surface  de 
Feau  ;  c'est  en  cela  que  consiste  la  réfraction  que  le  rayon  a 
éprouvée  en  passant  de  Fair  dans  Feau. 
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ÇHApiTtlE  DEUI^ÈME. 


DB  Li  TERRE. 


30.  La  détermination  de  la  figure  de  la  terre  parait  difficile 
au  premier  coup  d'œil,  pour  ne  pas  dire  impossible.  Comment 
en  effet  parvenir  à  reconnaître  la  vraie  figure  de  la  terre  qm 
présente  une  surface  aussi  parsemée  de  vallées^  forêts,  c^lil^^^ 
et  montagnes?  Un  enfant,  jetant  les  yeux  sur  la  lune,  dit  qu'elle 
est  ronde  et  mêqie  circulaire;  or,  elle  a  des  montagnes  bien 
pins  hautes  que  celles  de  la  terre.  Voyons  s'il  est  possible,  au 
moyen  d'observations  directes,  de  se  former  une  idée  de  1^  fir 
gure  de  la  terre,  et  pour  éviter  la  difficulté  que  préseptent  le§ 
aspérités  qui  défigurent  la  portion  habitable  de  sa  surface,  eza- 
minons  d'abord  la  mer. 

31.  Supposons  un  observateur  placé  sur  le  rivage,  et  suivant 
de  l'œil  un  vaisseau  qui,  venant  de  mettre  à  la  voile,  s'éloijgne 
directement  ;  à  mesure  que  la  distance  du  vaisseau  s'accrott,  ses 
dimensions  paraissent  diminuer;  on  l'aperçoit  néanmoins  en 
totalité  jusqu'à  ce  qu'il  atteigne  l'extrémité  de  l'horizon  sensi- 
ble. Mais  dès  qu'il  l'a  dépassé,  la  portion  visible  du  vaisseau 
décroît,  et  son  corps  proprement  dit,  semblant  s'enfoncer  dans 
reau,  aura  totalement  disparu  lorsqu'il  sera  situé  au-dessous  du 
rayon  visuel  tangent  à  l'extrémité  de  l'horizon.  A  ce  point, 
l'observateur  verra  encore  les  mâts  du  vaisseau,  et  s'il  monte 
sur  un  édifice  situé  au  même  endroit  du  rivage ,  il  découvrira 
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de  Donvean  le  corps  da  yaissean,  qu'il  perd  à  l'instant  de  rue, 
s'il  redescend  an  pied.de  l'édifice.  Le  vaisseau  continuant  à  s'é- 
loigner, l'obsenrateur  Toit  successivement  disparaître  les  basses 
voiles,  celles  du  milieu,  enfin  les  dernières  portions  des  voiles 
supérieures,  qu'il  aperçoit  nettement  jusqu'à  l'instant  de  leur 
disparition  totale.  Il  résulte  de  là  que  ce  n'est  point  par  suite 
d'un  arfaiblissement  de  la  vision  causé  par  l'augmentation  de 
distance,  qu'il  cesse  d'apercevoir  successivement  les  diverses 
parties  du  vaisseau,  mais  par  l'interposition  d'un  segment  de  la 
mer.  Par  conséquent,  la  surface  de  la  mer  est  arrondie;  car  si 
elle  était  plane,  on  cesserait  d'apercevoir  les  mâts  avant  le  corps 
du  vaisseau  qui  a  des  dimensions  bien  plus  considérables.  De 
même  le  navigateur^  en  retournant  au  port,  découvre  d'abord 
les  flècbes  des  clocbers  les  plus  élevés  ;  et  ce  n'est  qu'en  appro- 
chant de  la  terre,  qu'il  découvre  successivement  les  parties  in- 
férieures des  édifices  que  lui  dérobait  la  convexité  de  la  mer. 
Ainsi,  sans  aucun  doute,  sa  surface  est  arrondie. 

Or,  la  figure  de  la  terre  habitable  diffère  peu  de  celle  de  la 
mer,  et  n'en  est,  pour  ainsi  dire,  qu*une  continuation,  car  les 
continents  sont  entourés  de  tous  côtés  par  la  mer,  qui  s'y  insinue 
par  un  grand  nombre  d'ouvertures.  D'ailleurs  on  n'observe  pas 
que  leur3  bords  soient  quelque  part  fort  élevés  au  dessus  du  ni- 
veau des  eaux  qui  les  baignent  et  les  corrodent  sans  cesse.  Il  est 
donc  nécessaire  que  leur  ensemble  suive  à  peu  près  la  convexité 
de  l'Océan. 

Cela  devient  encore  plus  évident  si  l'on  considère  le  cours  des 
fleuves,  tels  que  le  Danube,  le  Nil,  l'Amazone,  etc.,  qui  parcou- 
rent des  étendues  de  pays  considérables.  L'Amazone  seule  a  un 
cours  de  500  myriamètres,  et  reçoit  plusieurs  rivières  qui  en 
ont  un  de  300  myriamètres.  Tous  ces  fleuves,  qui  se  rendent  à 
la  mer,  n'offrent  nulle  part  des  bords  très-élevés  ;  tous  sont  na^ 
vigables  et  sont  réduits  à  un  mouvement  très-lent  lorsqu'ils  ap- 
prochent de  leur  embouchure.  Ces  fleuves,  recevant  d'autres  ri- 
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yières  ascendant  des  hautes  montagnes,  forment  le  lien  qui  les 
unit  anx  rivages.  Dmic  les  continents  saivent  à  très-pen  près  la 
coorboredes  mers;  et  par  conséquent  la  terre  offre  en  général 
noe  figore  arrondie^  comme  le  prouve  d'ailleurs  Fombre  drca* 
laire  portée  par  la  terre  sur  la  lune  dans  les  éclipses. 

32.  Un  autre  fait  dont  nous  sommes  témoins  chaque  jour 
vient  encore  à  Fappui  de  cette  opinion.  Les  diverses  parties  de 
la  surface  terrestre  ne  reçoivent  que  successivement  la  lumière 
du  soleil  :  lorsqu'il  se  lève,  il  commence  par  dorer  le  sommet 
des  montagnes,  et  n'éclaire  leur  pied  qu'un  certain  temps  après« 
De  même  lorsqu'il  se  couche,  les  édiOces  élevés  et  le  sommet  des 
montagnes  sont  les  derniers  à  recevoir  les  rayons  solaires.  Tons 
ces  faits  établissent  incontestablement  la  rondeur  de  la  terre, 
dont  la  forme  n'est  pas  sensiblement  altérée  par  les  inégalités 
qai  se  trouvent  à  sa  surface;  c'est  ainsi  qu'une  orange  est  regar- 
dée comme  ronde  malgré  les  rugosités  de  sa  peau. 

VII. — Axe  et  pôles  de  la  terre  y  équateur,  méridiens, 

parallèles, 

33.  D'après  ce  qui  précède,  la  terre  ne  nous  est  encore  con. 
nne  que  comme  un  globe  immobile  et  isolé  dans  l'espace,  autour 
duquel  s'opère  le  mouvement  diurne  qui  transporte  les  étoiles 
d'orient  en  occident,  et  occupant  ainsi  le  centre  de  la  sphère 
céleste,  ou  plutôt  étant  concentrique  avec  elle.  Or,  nous  avons 
vu  (27)  que  Taxe  du  monde  paraît  toujours  passer  par  le  point 
que  nous  occupons  sur  la  surface  de  la  terre.  Nous  appellerons 
axes  sensibles  tous  ces  axes  passant  par  les  centres  des  horizons 
sensibles,  et  axe  rationnel,  ou  particulièrement  axe  du  monde, 
celui  qui  passe  par  le  centre  de  la  terre,  centre  commun  de  tous 
les  horizons  rationnels.  L'axe  du  monde  passe  donc  par  le  cen- 
tre de  la  terre ,  et  la  portion  de  cet  axe  qu'elle  intercepte  peut 
être  considérée  comme  Vaxe  de  la  terré  elle-même*.  Les  deux 

*  Cette  déflnitioD  de  Taxe  terrestre  est  loin  d'être  aussi  bonne  que  ceUe 
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pôles  de  ^  terra  soat  les  points  où  cet  hxd  vneontre  m  ^rfade; 
Le  pôle  ^ord,  ou  6or^/,  ou  arctiquç ,  est  le  plus  voisiu  de 
rj^qiropei  le  pUfe  ^,  ou  çmiral,  ou  ank^relifm,  eo  est  le 

pjui^  élûig^^, 

34.  Véquateur  terrestre  est  uu  gnind  eiercle  4e  la  sufiioe  de 
1^  t^rrp,  dput  ^Qi|s  les  ppints  sont  à  égale  distance  de^  pôles  »  et 
qui  1^  4ivise  en  deux  ^éipisphères  égaux,  Fup  boréai^  Tautre 
tm^^ral,  ay^pf  re^p^ptivepient  pour  centres  les  pôl^  nord  et 
§1)^.  (i'équa^eur  ^t  donc  con^pr^s  dans  un  p}ap  passaqt  par  le 
centre  de  la  tefre,  fe(  perpendiculaire  à  son  axe.  Par  conséqueDt^ 
réqu^(eur  t;errestreet  l'équateur  céleste,  passant  p^r  le  cf^ntre  de 
la  terre ,  sonf  situés  dans  un  mêpie  plan ,  et  forment  d^RX  cir- 
conférences concentriqifes.  Ainsi,  l'équateur  terrpstfe  pei|t  en- 
core se  définir  l'intersection  de  )a  surface  He  la  terrfi  p^r  \e  pl^a 
de  réquafeur  cé}este,  lequel  pas^e  par  so^  centre. 

Les  dimensions  de  la  terrp  étant  copiipe  qulles  par  rapport  aa 
ciel  étoile ,  un  plan  mené  par  un  point  quelconque  de  la  terre, 
perpendiculairement  à  l'axe  du  motide  ou  parallèlement  à  l'é- 
quateur terrestre,  donne,  étant  prolongé  jusqu'à  la  région  des 
éjpiles,  ^n  éij^atcur  çé|este;  ou  plutôt,  par  rapport  apx  étoi- 
les, tous  ces  équateurs  se  confondent  en  un  seul.  Voil^  pour- 
quoi Ton  prend  pour  équateur  céleste  le  plan  perpendiculaif  9 
à  l'axe  du  mopde ,  et  passant  par  le  centre  de  la  terre ,  ç'est-à- 
dir#  le  proloq^ement  du  plan  de  l'équateur  terrestre. 

55.  ^Q  niéfidien  terrestre  d'un  point  situé  à  la  si|f  face  de  la 
terre  est  un  grand  cercle  passant  par  les  deux  pôle^  et  par  ce 
point.  Tous  les  flaéridiens ,  passant  par  la  Jigpe  dps  pôles  ou 

qui  résulte  du  mouvement  d^  rotation  de  la  terre;  mais  nous  étant  attachés 
à  suivre  pas  à  paà  le  programme  de  l'Université,  qui  rejette  à]  la  fin  da 
cours  tes  Rapuvefnept»  réels  deU  terre,  nous  ne  pouvons  employer  ici  la 
défmition  fondée  sur  sa  rotation.  Le  même  motif  nous  a  dirigés  (|ans  un  cer- 
tain nombre  de  cas  analogues,  et  nous  nous  bornons  à  l'énoncer  ici  une 
fois  pour  toutes,  renvoyant  au  surplus  à  notre  traité  d'Astronomie,  où  les 
phénomènes  célestes  sont  présef^tés  dai^  up  ordre  fout  fi|fférefit. 
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Taxe  ip  la  terre ,  sont  donc  perpendicnlaires  à  Féquatear.  A 
chaque  méridien  terrestre  correspond  un  méridien  céleste  situé 
dans  le  même  plan ,  de  sorte  que  tout  plan  vertical  passant  par 
les  péto  c(Nipe  la  ^orfac^  de  |a  t^rf e  suiyant  un  ^érjdi/m  terres- 
tre et  la  «pbère  du  ciel  suivait  qn  ]néri4iei^  péleste.  I4  Ugi)e  mé- 
ridienne d'un  lieu  e^t ,  co^nme  fious  ^^v oi^  4éjà  vu ,  l'iater- 
section  de  Tbori^p})  sensible  de  ce  lieu  fiY^  ^  f]^  4^  )népdien 
terrestre  ou  céleste  pprrespondant. 

h»parallèks  terrestres  sont  de  petite  ceipcles  ^^  la  surface 
delà  terre  paralli^}^  îl  Féquateuri  et  §pQt  p^  conséquent  les 
intersections  de  CjB^te  surface  par  4^  p)ai^  parallèles  a^  pl^ 
équ^torial  ;  les  m^mes  plans ,  prolonge  jusqu'à  |a  §p}f ère  4p 
ciel,  np  la  coupent  pas  suivant  les  p^allèles  célestes  correspon- 
dants, c'est-à-dire  situés  à  lyne  inéme  distance  angulaire  de  Té- 
qnateur,  mais  suivant  d'autres  parallèles  célestes  plus  rapprp- 
chés  de  Téquatpur.  Pour  avoir  le  p^all^le  céleste  correspondant 
à  un  parall^eterrestrQ^  il  faut  concevoir  que  Ip  droite  joi^najift 
Tun  de  ses  points  au  centre  de  la  terre,  supposée  spi^ériqpp, 
soit  prolongé  jusqu'à  la  région  deç  étoiles ,  e\  participe  à  leur 
mouvement  diurne,  an  tournapt  autour  du  cen(rp  de  Ip  terre > 
c'est-à-dire  décrive  une  surface  çoniqpe  ^on\,  la  foqfipQet  et  l'axe 
soient  le  centre  de  la  terre  atl'ax^  dn  iHQPda.  Pans  ca  qiouve- 
ment,  le  point  de  la  génératrice  situé  à  ^  surface  de  Ip  terre 
décrit  le  parallèle  terrestre,  et  spa  p^lfénpt^  4ecrit  le  parallèle 
céleste. 

36.  On  voit  qu'il  existe  une  oprrespon4aiica  si  parfaite  entre 
les  cerises  du  globe  terrestre  et  epqj^  de  la  ^p^ièrp  eélaste,  qu'ils 
peuvent  se  déterminer  Vxm  par  l'autre  au  ipoyen  des  intersec- 
tions respectives  des  deni:  surfaces  par  les  piémes  plans  pour  les 
méridiens^  et  par  les  mêmes  spr faces  popiques  pouf  les  paral- 
lèles. Aussi  sont-ils  dénoipmés  de  mépae  4ans  les  deux  cas.  Cette 
corre8pon4ance  est  une  suite  4e  1^  pQnsji4ération  4e  la  terfe 
regardée  pomme  un  g|obe  cpnçeqitriqi:)^  ^  \^  ?if^^^.  4ff  ^1^1? 
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YIII.  '^Longitudes  et  latitudes  terrestres,  —  Cartes 

géographiques. 

37.  On  nomme  en  général  longitude  terrestre  l'angle  sphé> 
riqne  formé  par  deux  méridiens  terrestres ,  lequel  se  mesure 
par  l'arc  qu'ils  interceptent  sur  Féquateur.  Ces  longitudes  se 
comptent  sur  Téquateur  à  partir  d'un  certain  point  pris  pour 
origine  ou  pour  point  de  départ ,  absolument  de  la  même  ma- 
nière que  les  ascensions  droites  qui,  avec  les  déclinaisons  dé- 
terminant la  position  des  étoiles,  se  comptent  sur  l'équatenr  cé- 
leste à  partir  d'un  point  pris  pour  origine  (24).  Aucun  phéno- 
mène naturel  n'indiquant  de  choisir  un  méridien  plutôt  qu'un 
autre  pour  7  rapporter  les  divers  méridiens  terrestres ,  le  mé- 
ridien du  point  de  départ,  VLommk  premierméridien  y  est  en- 
tièrement arbitraire,  et  chaque  peuple  est  maintenant  dans 
l'usage  de  le  faire  passer  par  l'observatoire  de  sa  capitale.  Dans 
ces  derniers  temps,  on  avait  adopté  pour  premier  méridien,  ce- 
lui de  l'Ile  de  Fer,  la  plus  occidentale  des  Canaries,  comme  on 
le  voit  encore  sur  un  grand  nombre  de  cartes  ;  mais  on  Ta  demie  • 
rement  remplacé  par  celui  de  l'observatoire  de  Paris,  qui  en  est 
à  20°  à  l'est.  Les  Anglais  prennent  pour  premier  méridien  celai 
de  l'observatoire  de  Greenv^rich,  situé  à  2**  20'  22"  à  l'ouest  de 
celui  de  Paris.  Quoi  qu'il  en  soit,  la  longitude  d'un  lieu  est 
Tare  de  Féquateur  compris  entre  le  méridien  de  ce  lieu  et  le 
premier  méridien.  Elle  se  compte  en  degrés ,  minutes  et  secon- 
des, de  0"  à  360",  en  allant  à  l'est,  Féquateur  ayant  été  divisé 
dans  ce  sens  en  360"  à  partir  du  premier  méridien.  Quelques 
géographes  comptent  18O"  à  Fest  et  1 80"  à  l'ouest  à  partir  du 
premier  méridien  ;  mais  il  est  plus  commode,  plus  régulier,  et 
par  conséquent  préférable  de  compter  invariablement  les  degrés 
de  longitude  dans  un  même  sens  de  0^  à  360".  La  différence  de 
longitude  de  deux  lieux  terrestres  s'obtient  en  retranchant  Fuu 
de  l'autre  les  arcs  qui  expriment  leurs  longitudes ,  si  on  les 
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compte  dans  le  même  sens,  ou  en  les  ajoutant  l'oneà  Tautre, 
lorsqu'elles  sont  comptées  dans  des  sens  différents. 

On  nomme  latitude  terrestre  d'un  lieu  sa  distance  à  Téqua- 
teur,  mesurée  sur  le  méridien  de  ce  lieu;  c'est  donc  la  portion 
de  ce  méridien  comprise  entre  le  lieu  même  et  l'équateur.  Elle 
se  compte  en  degrés,  minutes  et  secondes  de  o*'  à  90^,  en  allant 
de  l'équateur  au  fde  de  l'hémisphère  où  ce  lieu  est  situé.  Il  est 
clair  que  tous  les  points  d'un  même  parallèle  ont  même  latitude  ; 
et  la  différence  de  latitude  de  deux  lieux  s'obtient,  selon  qu'ils 
sont  situés  sur  le  même  hémisphère,  ou  dans  des  hémisphères 
différents,  en  retranchant  l'un  de  l'autre ,  ou  en  ajoutant  l'un 
à  l'autre,  les  arcs  exprimant  leurs  latitudes. 

58.  La  position  d'un  lieu  est  déterminée  dès  que  l'on  con- 
naît sa  longitude  et  sa  latitude;  car  sachant,  par  exemple, 
qu'un  lieu  a  20^  3o'  25"  de  longitude,  et  so""  20'  40''  de  lati- 
tude nord,  il  en  résulte  que  ce  lieu  est  à  la  fois  situé  sur 
le  méridien  qui  coupe  l'équateur  à  20^  30'  25"  du  méridien 
choisi  pour  origine,  et  sur  le  parallèle  de  l'hémisphère 
boréal  situé  à  30*"  20'  40"  de  l'équateur;  il  est  donc  à  leur 
point  d'intersection.  C'est  absolument  de  la  même  manière  que 
nous  ayons  déterminé  la  position  des  étoiles,  par  leurs  décli- 
naisous  et  leurs  ascensions  droites,  qui  sont,  sur  la  sphère 
céleste,  exactement  les  analogues  des  longitudes  et  des  latitudes 
terrestres.  On  pourra  donc,  d'après  les  mêmes  prindpes,  cons- 
truire un  globe  artificiel  représentant  les  configurations  de  la 
surface  de  la  terre,  de  même  que  l'on  a  construit  un  globe  céleste 
offrant  les  positions  respectives  des  étoiles  (24). 

38.  La  latitude  d'un  lieu,  étant,  comme  on  l'a  yu  (10),  égale 
à  la  hauteur  du  pôle  au-dessus  de  l'horizon ,  se  détermine  aisé- 
ment au  moyen  du  quart  de  cercle ,  d'après  le  procédé  indiqué. 

La  détermination  de  la  longitude  offre  bien  plus  de  difficulté, 
et  repose  sur  la  mesure  du  temps.  Tous  les  points  situés  sur  le 
même  méridien  ont  la  même  heure  au  même  instant  physique. 


Coniiaiffiâiit  FaDglé  formé  par  deux  plans  méridiens ,  on  en 
déduit  la  différence  des  heares  comptées  an  même  instant  snr 
cbacnn  d'eox,  et  réciproquement  la  difiérence  des  heures  donne 
edie  des  longitades.  Par  conséquent,  pour  avoir  la  différence 
de  longitude  des  dedx  stations ,  il  faut  déterminer  exactement 
rheure  pour  la  station  oû  l'on  est ,  et  pour  odle  où  Ton  n'est 
pas.  On  n'emploie  pas  les  heures  do  jour  solaire  qui  est  tariable, 
mais  du  Jour  sidéral  qui  est  constant  ;  ainsi  chaque  obseryateur 
rêgle  sa  pendule  de  manière  qu'elle  marque  0*^0' o"  au  moment 
où  utie  certaine  étoile  bien  iconnue  de  position,  passe  au  méri- 
dien de  la  station  où  il  se  trouvé.  L'un  d'eux  venant  enstiite  â 
transporter  sa  pendule  ft  la  station  de  l'autre ,  il  est  clair  que 
les  deux  pendules  différeront  dans  leur  indication  ;  et  la  diité- 
rence  des  heures  marquées  donnera^  en  heures,  miiiutes  et 
secondes  sidérales,  la  différence  des  longitudes.  Gomthe  une 
pendule  ne  peut  être  transportée  sans  qu'elle  se  déràiigë, 
l'observateur  ne  s'en  sert  que  pour  régler  tin  bon  chronomètre 
ou  montre  iriarine,  qui,  pouvant  se  transporter  sans  inconvé- 
nient d'une  station  à  l'autre,  indique  la  différence  de  longitude. 
Deux  bons  chronomètres,  qui  se  servent  mutuellement;  éé 
vériflcatibtt ,  sont  ce  qu'il  y  à  de  tnieux  pour  cette  opération.  Bl 
un  observateur  part  d'un  certain  lien  avec  un  chronomètre 
bien  réglé  (ou  mieux  deujt  cht'onomètres)  et  se  dirige  yt^ts 
Touest»  en  notant  l'heo're  du  passage  de  la  même  étoile  àU  mé« 
ridien  de  tous  les  points  où  il  s'arrêtera,  sans  toucher  au 
chronomètre,  il  len  dëddira  les  différences  de  longitude  de 
toutes  ses  stations  :  s'il  continue  sa  route  toujours  vers  l'ouest , 
en  tournant  autour  du  globe  de  manière  à  revenir  au  point  de 
départ ,  il  aura  perdu  un  jour,  et  comptera,  par  exemple,  lundi 
à  son  retour  an  lieu  de  mardi.  Un  observateur,  au  contraîté; 
parti  du  même  point  et  marchant  constamment  vers  l'est,  gagne 
imjoory  et  à  son  retour  compte  lundi  au  lieu  de  dimanche) 
d'Où  la  sbmai&e  des*  trois  lundis.  Le  premier  a  fait  un  lofuf  Që 
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pl'as,  èi  le  âëbdnd  bn  im  ûe  moins  ^b'ttiië  përsOiiûé  irSétéè  au 
point  de  âët)art. 

40.  Ati  Itett  âé  reflet  lés  pendilles  dti  chrbilomëtrëé ,  de 
mâiiiêrë  à  llian()iél*  o*"  o'  6"  àa  Inoment  do  passage  d'uiie  cer- 
taine étoile  aU  méridieii ,  oh  rend  les  obsehrations  iitlttiédiatë^ 
ment  cdnlparableé  entre  elles  snr  tonte  la  terre,  en  les  rêgldiit  ad 
motËeni  dû  le  poiiit  fictif  du  ciel  qu'on  noinme  éijninoxe ,  passé 
au  méridien.  PoUr  cela  il  suffit  de  choisii*  une  étdile  brillante 
ddilt  la  position  par  l'apport  aii  ^dint  éqtiinoxial  soit  bien 
déterminée ,  ce  ^tii  fait  coUiialtre  rinstàtit  précis  où  ce  point 
doit  passer  Ini-méme  ati  méiidieu ,  par  exemple  db'  après  Tétoilë. 
Aldrs  dn  règle  la  pendule  de  manière  (}u*ëlle  marque  80'  de 
mdin^  qtlë  d^  0'  b"  lôrs  dd  passage  de  l'étoile  ;  pdi*  cdhséquéiit, 
lorsque  le  point  équinoxial  passera  au  méridien ,  la  î)eiic[ule 
marquera  o"*  d'  0".  La  date  d'un  événement  quelconque  étant 
ainsi  doiinée  en  temps  équindxial ,  il  tl*est  pas  nécessaire  d'a- 
jottter  le  nom  du  lieu  où  s'est  passé  révénëmeiit,  comme  eela 
est  indispensable  si  l'on  dit  que  l'éTénement  est  arrivé  à  telle 
hetii*e  de  tèmt)s  sidéral  ou  de  temps  moyen  ;  ce  qui  n'apprend 
réellement  rieti,  ^i  l'dti  n'ajoute  le  nom  de  la  station  à  laquelle 
ce  tempâ  é^t  rapporté.  Le  seul  moyen  de  s'eméhdre  avec  les 
établissements  lointains,  ëomme  les  colonies,  est  de  comptel* 
par  temps  équinoxial. 

41.  Gomme  on  ne  peut  encore  se  fier  ù  la  marche  dd  chro- 
nomètre ,  malgré  tous  lés  perfectionnements  qu'il  a  reçus  de 
nos  jours,  on  préfère  pour  des  stations  distantes  de  ë  à  i!!  niy> 
riamètt^  au  plus,  selon  la  nature  du  pays,  employei:  dés 
signaux  télégraphiques,  comme  l'explosion  d'une  fdséé,  qui 
est  tiil  signdl  bien  net  et  d'ailleurs  instantané  pour  les  deux 
stattdils.  Chaque  observateur  note ,  d'après  dnë  pendule  bien 
réglée,  Tinstànt  où  il  aperçoit  le  signal;  et  la  différence  des 
temps  fait  connaître  la  différence  de  Idngittide  des  deut 
stattdùè. 


as  cosaoctifUB. 

Ce  proeédé  peut  s'étendre  à  deux  points  sitais  à  nne  distance 
qnelcooqaey  ao  moyen  d'une  chaine  de  stations  intennédiaires 
alternativement  occupées  par  des  signaux  et  par  des  obsenra- 
tenrs.  On  a  soin ,  poor  plos  d'exactitude,  de  &ire  socœssiYement 
ks  signaux  à  quelques  minutes  d'iutenralle  seulement,  chaque 
observateur  notant  alternativement  les  signaux  qui  se  font 
derrière  lui  et  en  avant  de  lui.  On  obtient  ainsi  la  différence 
de  temps  entre  la  l'*^  et  la  2^  station,  puis  entre  la  l"^""  et  la  3®, 
ainsi  de  suite ,  d'où  Ton  conclut  la  différence  de  temps  et  par 
conséquent  de  longitude  entre  les  stations  extrêmes.  Nous  don- 
nons plus  loin  le  moyen  de  déterminer  la  différence  des  lon- 
gitudes dans  une  vaste  étendue,  en  prenant  pour  signaux  les 
occultations  des  étoiles  par  la  lune  (123),  ou  les  éclipses  des 
satellites  de  Jupiter  (1 45). 

42.  Connaissant  les  longitudes  et  les  latitudes  des  divers 
poÎDts  de  la  terre,  on  pourra,  comme  nous  l'avons  dit» 
les  rapporter  sur  on  globe  matériel,  en  bois  ou  en  carton,  où 
Fou  aura  tracé  d'avance  les  cercles  représentant  Téquateur, 
les  méridiens  et  les  parallèles,  de  distance  en  distance,  par 
exemple  de  lo"  en  lo^.  Ces  sortes  de  globes  feront  connaître, 
sans  les  altérer,  les  configurations  et  les  grandeurs  respectives 
des  diverses  parties  de  la  terre  et  de  leurs  subdivisions.  Mais 
comme  ils  ne  sont  pas  portatifs ,  et  ont  d'ailleurs  des  dimensions 
très-bornées,  relativement  à  la  multitude  d'objets  qu'on  doit  y 
marquer,  ce  qui  entraine  confusion ,  on  y  supplée  par  des  cartes 
représentant  des  régions  limitées.  Les  cartes  ne  peuvent  jamais 
être  aussi  exactes  que  les  globes ,  parce  qu'une  portion  de 
surface  sphérique  n'est  pas  susceptible  de  s'étendre  ou  de  se 
projeter  rigoureusement  sur  un  plan;  d'où  il  résulte  qu'une 
carte  ne  peut  représenter  une  étendue  quelconque  de  pays , 
sans  que  certaines  parties  ne  soient  élargies  ou  resserrées  par 
rapport  aux  autres.  On  a  donc  imaginé  trois  diverses  espèces 
de  projections,  qu'on  emploie  selon  le  but  particulier  qu'on.se 
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propose,  et  qui  se  réduisent  à  trois  principales  appelées  stéréo- 
graphique,  orthographique  et  par  développement. 

45.  1°  La  projection  stéréographique ,  qui  est  à  proprement 
parler  une  projection  perspective ,  ne  s'emploie  guère  que  pour 
les  cartes  appelées  mappemondes,  formées  de  deux  cercles 
accolés  l'un  à  l'autre,  où  sont  représentés  les  deux  hémisphères 
résultant  de  l'intersection  de  la  sphère  par  un  plan  diamétral. 
L'œil  est  supposé  placé  sur  la  surface  de  la  terre  à  l'extrémité  du 
diamètre  perpendiculaire  au  plan  coupant  ou  plan  de  projec- 
tion,  La  propriété  fondamentale  des  projections  stéréographi- 
ques  est  que  tous  les  cercles  de  la  sphère  sont  représentés  en 
projection  par  des  cercles*.  Le  plan  de  projection,  qui  passe 

*  Voici  la  démonstration  analytique  de  cette  proposition.  Soit  (fig.  6) 
rœil  supposé  en  O,  ZÀ  le  plan  de  projection,  et  bc  un  cercle  base  d'un 
cône  oblique  dont  le  sommet  est  O,  Tintersection  de  ce  cône  par  le  plan  Z  A 
sera  un  cercle.  Car  le  cercle  6c  a  pour  équations 

.  .     /«  ~~^,;  la  génératrice  Ob  a  pour  équation,  *       ; 

ZT-Aa?-f-By=c  y=nz 

substituant  ces  valeurs  de  a;  et  de  ^  dans  l'équation  du  plan,  on  a 

z+Awa+Bna— Ar=C, 

C-I-Ar 
d'où  s=; — __!____;  cette  valeur  de  z  donne  pour  x  eiy 
l+Aw+Bn  *^  " 

aj^  m(C+Ar) — ^^y_.  n(C+Kr)  .  gubs^i^uj^n^  ^  ^al^urs  dans  la 

l-f"Aw-f-Bn  l-f-AW*-f-B?l 

première  équation  du  cercle ,  il  vient 

(n^+m»)  (C+Ar)'      2mr  (C+Ar)  ,       (C+Ar)»      __ 
(i  +  Aw+Bn)*        l  +  Aw+Bn"^(l+AOT+Bn)*       ' 
d'oà  (w'+n^+l)  (C+Ar)*  — 2mr  (C+ar)  (H-Awi+Bn)=0. 
Substituant  à  m  et  n  leurs  valeurs ,  on  a  pour  l'équation  du  cône 
/ix+ry  +  y^  +  z'\  (c^i-Ar)     ^^  ^^+^^  ^^+^  (a^+0+By)__^^ 

00  ({x+ry+y^+z^)  (C+Ar)— 2r  (jc+r)  (z+kXx+r)+By)=0; 

pour  trouver  l'équation  de  la  courbe  d'intersection  du  cône  par  le  plan  AZ , 
il  suiffît  de  faire  â;=o ,  ce  qui  donne , 

(r^  +  y^+z^)  (c+Ar)— 2r*  («  +  Ar+By)=:0, 

d-où,»+z'_^^.î,_^..=î:!ii^),  q«i  est  l'équation 

d'un  cercle. 
Voici  une  démonstralioti  plus  simple  : 

Soit  toujours  ZY  le  plan  sur  lequel  on  veut  projeter  l'bémisphère  ZXY, 
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par  le  centre  de  la  terre ,  est  du  reste,  tout  à  fait  arbitraire*  Oa 
peut  choisir  Téquateur,  ou  un  plan  méridien,  ou  l'horizon 
rationnel  d'une  yille  quelconque.  La  projection  de  l'équateur  a 
l'inconvénient  de  donner  sur  l'une  des  cartes  une  portion  de 
r Afrique  et  de  l'Amérique,  et  l'autre  portion  sur  l'autre  carte. 
La  projection  sur  l'horizon  rationnel  d'une  ville ,  comme  Paris, 
offre  le  même  inconvénient,  mais  à  un  plus  haut  degré.  Nous 
nous  bornons  dans  cet  ouvrage  à  exposer  la  projection  sur  un 
plan  méridien.  L'explication  est  la  même,  quel  que  soit  le  méri- 
dien qu'on  choisisse  pour  plan  de  projection ,  c'est-à-dire,  pour 
premier  méridien  ;  mais  les  mappemondes  sont  ordinairement 
construites  sur  le  méridien  de  l'ile  de  Fer,  qui,  passant  presque 


VonU  étant  en  0«  Prenons  nn  cône  oblique  Obc,  dont  l'axe  soit  contena  dans 
le  plan  OZX  perpendiculaire  au  plan  projetant,  et  dont  par  conséquent  le 
plan  de  la  base  bc  soit  aussi  perpendiculaire  au  plan  OZX.  Le  plan  proje- 
tant ZY  coupe  le  cône  suivant  une  courbe  mn;  il  s'agit  de  faire  TOir  que 
cette  courbe  est  un  cercle. 

D'abord  on  a  l'angle  OcbssOmn,  car  le  f  a  pour  mesure  f  OZ-f-y  Z  b 
=  45*'+yZ6,  et  le  2«  a  pour  mesure  f  0Y  + y  Zô  =  45o+y  Zô.  De 
même  l'angle  0&c=p  m  n.  Maintenant  par  un  point  quelconque  de  la  sec- 
tion mn  menons  un  plan  d'c*^ parallèle  à  la  base  6c;  ce  plan  coupera  le  cône 
sniyant  le  cercle  &'c',  et  l'on  aura  l'angle  Ob'd=Obc=Omn,  et  l'angle 
0c'b'=0cb=0mn.  De  plus  l'intersection  des  plans  mn,  b'd  sera  perpen- 
diculaire au  plan  OZX,  et  par  conséquent  à  ses  intersections  mn,  b*c  avec 
les  mêmes  plans,  puisqu'elles  passent  par  son  pied  dans  ce  plan.  Pour  faire 
Yoir  cette  intersection  qui  se  projette  en  a ,  rabattons  le  plan  des  sections 
mn  et  b'd  sur  le  plan  OZX  en  me n  et  b'ec\  leur  intersection  viendra  en  ae. 
Gela  posé,  le  demi-cercle  b'ec  donne  (voyez  notre  Géométrie,  sect.  3, 
prop.  5)  la  proportion  b'a:ae::ae:a<f.  D'un  autre  côté  les  triangles 
mab'y  nac',  semblables  comme  équiangles ,  donnent  b'aianiiamiac'. 
Ces  deux  propoitions  ayant  les  niêmes  extrêmes,  on  en  conclut  ae^=an.  am, 
d'où  il  résulte  que  la  section  me n  est  un  cercle. 

Les  triangles  06c,  Omn,  semblables  comme  équiangles,  servent  à  faire 
voir  que  les  dimensions  projetées  conservent  à  peu  près  leur  grandeur  aux 
bords  de  la  carte ,  mais  diminuent  de  moitié  au  centre.  Car  on  a  O^  :  O  n  :  : 
mnibc.  Donc,  lorsque  la  section  mn  sera  très-rapprochée  du  point  Z  ou 
du  point  Y,  on  aura  sensiblement  7nn=^bc,  tandis  qu'au  centre  A  on  aura 
mn=-j  bc. 
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en  entier  sur  la  mer,  permet  de  renfermer,  ou  &  très-peu  près, 
chaque  continent  dans  un  même  cercle. 

Soit  £  P  ep  (fig.  7)  le  cercle  du  premier  méridien  sur  lequel  on 
yeut  représenter  l'hémisphère  situé  au-dessous  de  son  plan ,  qui 
est  le  plan  du  papier.  L'œil  étant  placé  à  l'extrémité  supérieure 
du  diamètre  perpendiculaire  à  ce  plan,  les  rayons  visuels, 
dirigés  à  tous  les  points  de  la  surface  concave  de  Thémisphère 
inférieur,  rencontrent  le  plan  de  projection  en  des  points  qu'il 
faut  déterminer.  Soit  E  e  la  trace  de  Téquateur  sur  ce-  plan,  où 
sont  situés  les  pôles  P,  p.  Supposons  qu'on  veuille  déterminer 
le  cercle  qui  est  la  projection  du  méridien  faisant  un  angle 
de  lô**  avec  le  premier  méridien;  comme  ce  cercle  doit  passer 
parles  pôles  ?,p,  il  reste  à  en  trouver  un  troisième  point,  par 
exemple,  la  projection  du  point  d'intersection  du  méridien 
che^pçhé  avec  l'équateur.  Pour  cela  dirigeons  un  rayon  visuel 
sur  ce  point  d'intersection,  et  faisons  tourner  l'équateur  autour 
de  £6  comme  charnière,  pour  le  rabattre  sur  le  plan  du  pre- 
mier méridien  ;  l'oeil  viendra  en  p,  et  le  point  d'intersection 
cherché  viendra  au  point  A  situé  à  lô"*  du  point  E.  Par  consé- 
quent, la  droite  menée  par  les  points  p  et  A  sera  le  rabattement 
d^ rayon  visuel  dirigé  au  point  d'intersection.  Or,  cette  droite 
pA  rencontre  la  charnière  £  ^  en  un  point  B  qui  reste  iixe ,  lors- 
qu'on fait  touorner  l'équateur  autour  de  £e  pour  le  remettre  dans 
sa  position  naturelle.  Donc  la  projection  cherchée  est  le  point  B , 
qui,  avec  les  pôles  P,  i?,  détermine  le  cercle,  projection  du 
méridien  de  id^ 

De  même  pour  trouver  le  cercle  projection  du  parallèle  situé 
à  15^  du  pôle  P,  on  marque  sur  le  premier  méridien,  et 
à  15^  de  ce  pôle,  deux  points  D,  d,  qui  appartiennent  à  la 
projection  cherchée.  Il  reste  encore  à  en  déterminer  un  troi- 
sième point,  par  exemple,  l'intersection  du  parallèle  avec  le 
méridien  perpendiculaire  au  plan  de  projection.  Pour  cela  fai- 
9om  tourner  ce  méridien  autour  de  P  G  comme  charnière. 
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pour  le  rabattre  sur  le  plan  de  projection;  l'œil  viendra  en  e, 
le  point  d'intersection  cherché  viendra  en  D,  et  le  rayon  visuel 
qui  aboutit  à  ce  point  se  rabattra  en  «  D.  Cette  droite  e  D  coupe 
la  charnière  en  un  point  F,  qui,  restant  fixe  lorsqu'on  fait  tourner 
de  nouveau  le  méridien  perpendiculaire  autour  de  F  G  pour  le 
remettre  dans  sa  position  naturelle,  est  par  conséquent  la  pro- 
jection de  l'intersection  cherchée.  Le  cercle  DFe2  est  donc 
déterminé.  Le  parallèle  cherché  coupe  le  méridien  perpendi- 
culaire au  premier  en  un  second  point  situé  au-dessus  du  plan 
du  papier,  et  dont  la  projection / est  donnée  par  l'intersection 
de  la  charnière  Vp  avec  le  rabattement  du  rayon  visuel  dirigé 
sur  ce  point.  C'est  un  quatrième  point  du  cercle;  il  peut  servir 
de  vérification.  Dans  la  détermination  du  4néridieu  PBp  on 
trouve  de  même  un  quatrième  point  b  en  prenant  l'arc  ea  égal 
à  15°,  et  menant  la  droite  pa  qui  rencontre  Ee  au  point  b. 
Dans  cette  projection  tout  est  symétrique  par  rapport  à  Vp,  et 
aussi  par  rapport  à  Ee;  ainsi  l'on  n'a  besoin  de  déterminer 
rigoureusement  que  la  moitié  des  înéridieus  et  la  moitié  des 
parallèles. 

Les  projections  stéréographiques  jouissent  de  l'importante 
propriété,  que  chaque  petit  triangle  de  la  surface  de  la  sphère 
a  pour  projection  un  triangle  semblable;  d'où  il  résulte  qu'en 
général  les  configurations  sur  la  carte  sont  semblables  aux  con- 
figurations du  globe  terrestre  ;  mais  les  dimensions  projetées 
conservent  à  peu  près  leur  grandeur  sur  les  bords  dé  la  carte, 
et  de  là  diminuent  progressivement  en  s'approchant  vers  le 
centre,  où  elles  sont  réduites  à  la  moitié  de  leur  grandeur. 
(Voir  la  fin  de  la  note  de  la  page  34.) 

Dans  la  mappemonde  ainsi  construite  sur  un  méridien,  l'é- 
quateur  est  représenté  par  deux  diamètres  situés  dans  le  pro- 
longement l'un  de  l'autre.  Les  planisphères  célestes  sont  cons- 
truits, non  d'après  la  projection  sur  un  méridien,  ce  qui  aurait 
l'inconvénient  de  diviser  les  constellations  et  d'altérer  considé- 
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rablement  la  configoration  des  étoiles  rîrcompolaires^  mais 
d'après  la  projection  sur  l'équateur  même;  alors  les  méridiens 
éqnidistants  se  projettent  suivant  des  rayons  faisant  entre  eox 
des  angles  égaux,  et  tons  les  parallèles  suivant  des  circonférences 
concentriques.  Le  planisphère ,  planche  I V,  est  contrait  d'après 
ce  procédé. 

44.  2^  La  projection  orthographique  (fig.  8)  est  celle  où 
chaque  point  de  l'hémisphère  est  projeté  sur  le  plan  diamétral 
par  une  perpendiculaire  à  ce  plan.  Elle  se  déduit  de  la  précé- 
dente, en  supposant  Tœil  toujours  situé  sur  une  perpendiculaire 
au  plan  de  projection,  mais  à  une  distance  infinie.  Par  consé- 
quent, si  l'on  prend  pour  plan  de  projection  celui  d'un  méri- 
dien ,  les  autres  méridiens  s'y  projetteront  en  général,  suivant 
des  courbes  qu'on  nomme  ellipses  ^,  et  dont  chacune  sera 
l'intersection  du  plan  de  projection  avec  le^cylindre  ayant  pour 
base  le  méridien  que  l'on  projette,  c'est-à-dire  un  cercle  situé 
dans  un  plan  incliné  sur  le  premier  (voyez,  pour  la  définition  du 
cylindre,  ma  Géométrie,  sect.  7,  définition  l'^^).  I^  grand  axe 
de  chaque  ellipse  sera  la  ligne  des  pôles,  le  petit  axe  se  déter- 
minera par  son  sommet,  qui  est  la  projection  du  point  où  l'é- 
quateur rencontre  le  méridien  cherché.  S'il  fait>  par  exemple, 

*  On  appelle  ellipse  une  courbe  plane  en  forme  d'ovale,  telle  que  la 
somme  des  distances  de  chacan  doses  points  à  deux  points  intérieurs  lixes , 
nommés  foyers,  soit  constamment  égale  à  une  ligne  donnée.  Ainsi  (fig.  (9), 
la  courbe  ABDH  est  une  ellipse  dont  les  foyers  sont  F,  F*,  et  Ton  a  toujours 
AH=BF+BF'=EF  +  EF=GF+GF',  etc.  La  droite  AH,  où  sont  les 
foyers,  se  nomme  le  grand  axe  de  Tellipse  ;  le  milieu  C  en  est  le  centre,  Lo 
petit  axe  est  la  perpendiculaire  DI  menée  par  le  centre  sur  le  grand  axe. 
Pour  tracer  l'ellipse  par  un  mouvement  continu ,  on  fixe  aux  deux  points 
pris  pour  foyers  les  deux  extrémités  d'un  fil  égal  en  longueur  au  grand  axe , 
et  on  tend  le  fil  au  moyen  d'une  pointe  fine  ou  d'un  crayon ,  qu'on  fait  mou- 
voir de  manière  que  le  fil  soit  toujours  tendu.  La  courbe  ainsi  décrite  par  la 
pointe  est  une  ellipse.  Une  ellipse  est  donc  déterminée ,  et  peut  être  cons- 
truite ,  quand  on  connaît  son  grand  axe  et  la  position  des  foyers.  La  distance 
C  F  ou  C  F"  se  nomme  V  excentricité,  (Voyez,  pour  plus  de  détails,  la  Géo- 
métrie analytique.) 
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tiii  angle  de  40"^  àirëc  le  premier  méridien  oti  pittn  de  projection, 
en  faisant  tourner  l'équateur  (fig.  8)  autour  de  Ee  comme 
charnière ,  pour  le  rabattre  sur  le  plan  du  premier  méridien^  Tin- 
lersection  de  l'équateur  avec  le  méridien  à  40**  Tiendra  en  un 
^oint  A  situé  à  40"  du  point  E  ;  menant  alors  la  droite  A  B  per- 
pendiculaire sur  Ee,  le  point  6  sera  la  projection  cherchée ^  ou 
ie  sommet  du  petit  axe  de  Tellipse.  Les  parallèles  se  projetteront 
suivant  des  lignes  droites  parallèles  à  la  trace  Ee  de  l'équateur. 
Dans  ce  système ,  les  parties  centrales  de  la  sphère ,  approchant 
d'être  parallèles  au  plan  du  premier  méridien ,  conservent  assez 
fidèlement  leur  forme  dans  la  projection,  mais  les  parties  voi- 
sines des  bords  sont  fortement  contractées  par  suite  de  leur 
position  oblique  sur  la  sphère,  et  par  conséquent  tout  à  fait 
défigurées,  ce  qui  rend  cette  sorte  de  projection  peu  utile,  si 
ce  n'est  pour  de  petites  portions  du  globe. 

43.  3®  Là  projection  par  développement  s'emploie  pour  re- 
présenter sur  un  plan  une  portion  de  zone  ABba  (fig.  10)  com- 
prise entre  deux  parallèles  et  deux  méridiens ,  telle  qu'un  État 
ou  une  province.  Gomme  on  ne  peut  développer  sur  un  plan 
une  portion  ABôa  de  la  surface  sphérique,  on  développe  en 
place  une  portion  de  surface  conique  AB'6'a  tangente  à  la  zone 
suivant  l'arc  A  a,  et  comprise  entre  les  mêmes  parallèles  et  mé- 
ridiens.  L'arc  A  a  se  développe  selon  sa  véritable  grandeur, 
mais  l'arc  B'b'  sera  en  excès.  Tous  les  méridiens,  passant  par  le 
pôle,  se  développeront  suivant  des  lignes  droites  passant  par  le 
point  S  (fig.  11)^  sommet  du  cône,  et  les  parallèles  suivant  des 
arcs  concentriques  dont  le  même  point  S  sera  le  centre  com- 
mun. Ayant  tracé  sur  la  carte  un  nombre  suffisant  de  méri- 
diens et  de  parallèles  également  espacés,  d'un  degré  par 
exemple,  on  pourra  facilement  y  rapporter  les  points  connus 
par  leur  longitude  et  leur  latitude-  Ces  sortes  de  caries  sont 
exactes  dans  le  bas,  mais  inexactes  dans  le  haut.  On  peut  en 
construire  d'analogues,  mais  inexactes  seulement  au  nûlieu,  ea 
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pfeûant  pour  génératrice  du  cône  la  sécante  AË  an  lieu  de  la 
tangeiite  A 6',  on  bietl ,  comme  en  Russie,  là  sécante  menée  par-     *<»  \ 
lés  deux  points  interniédiaires  de  Tare  A  B  divisé  eii  trois jpartiês  "^ 
égales;  ce  qui  donne  des  cartes  assez  exactes.  Dans  les  cartes.   * 
nommées  réduites,  en  usage  dans  la  marine,  tous  les  méridiens 
sont  représentés  par  dles  droites  parallèles,  les  marins  se  diri-  . 
géant  sur  mer  de  manière  que  la  boussole  indique  toujours  le/   *  • 
même  angie  avec  le  méridien,  afin  de  tenir  la  route  la  plus       *- 
courte.  Ce  parallélisme  des  méridiens  augmentant  les  espaces 
en  longitude  à  mesure  qu'où  s'éloigne  de  Téquateur,  on  a  soin, 
dans  ia  construction  des  cartes,  d'agrandir  les  espaces  en  lati- 
tude dans  lé  même  rapport.  Mais  les  configurations  de  la  terre 
y  sont  fort  altérées. 

46.  Au  reste,  le  globe,  terrestre  et  toutes  les  espèces  de  cartes 
qui  en  dérivent ^  perinettent  de  résoudre^  avec  la  plus  grande 
facilité,  les  deux  problèmes  suivants  : 

Connaissant  la  longitude  et  la  latitude  d'un  lieu,  déterminer 
sa  position  sur  le  globe  ou  sur  une  carte  ;  et  réciproquement, 
le  lieu  y  étant  marqué,  trouver  sa  longitude  et  sa  latitude. 

• 

IX.  —  Moyen  de  déterminer  le  rayon  de  la  terré  en  la 

supposant  sphérique. 

47.  Si  la  terre  était  exactement  sphérique,  on  pourrait  faci- 
lemeût,  sauf  l'effet  de  la  réfraction,  déterminer  la  grandeur  de 
son  rayon ,  en  mesurant  exactement  la  hauteur  et  la  distance  de 
deux  stations,  dont  l'une  serait  à  peine  visible  au  côté  opposé 
de  l'horizon.  Car,  supposons  deux  montagnes  M ,  M'(fig.  12) 
ayant  des  hauteurs  égales  Mm ,  M' m',  qu'on  ait  mesurées  ainsi 
que  leur  distance  horizontale  mVLm',  évidemment  divisée  en 
deux  parties  égales  au  point  H  commun  dux  deux  horizons. 
Prolongeons  MC  jusqu'à  la  circonférence  en  D.  La  tangente  étant 
moyenne  proportionnelle  entre  la  sécante  et  sa  partie  extérieure 
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(TOjrez  ma  Géométrie,  sect  3^  prop.  16),  on  aura  MD  :  MH  :: 

•  <'*  '  '  VQ:  v^^\  mais  la  distance  mm'  des  stations  et  leur  hanteor  Mm 
f/'  ^  '^'J^fÉtifcesnyemeni  petites  par  rapport  aux  dimensions  de  la 

v;'r,  '  *  "^^  '  l^^f  tt  sécante  MD  peut  être  considérée  comme  ^^e  an  dia- 

'    'mètre  de  la  terre,  qu'elle  excède  seulement  de  la  hauteur  de  la 

^./'    station ,  et  la  tangente  M  H  se  confond  sensiblement  avec  l'arc 

'/..m'^  jBiVL,  qui  peut  ainsi  être  pris  pour  le  rayon  de  l'horizon.  Nom- 

*  ^i^J^^'^^Uil  donc  D  le  diamètre  de  la  terre,  r  le  rayon  de  l'horizon,  et 

."'i'ia- hauteur  de  la  station,  la  proportion  ci-dessus  deviendra 
D  :  r  :  :  r  :  A.  Or,  on  a  constaté  que  deux  points ,  situés  chacun 
à  1*^,50  au-dessus  du  niveau  de  la  mer,  s'aperçoivent  par  un 
temps  favorable  jusqu'à  la  distance  de  8800  mètres.  D'après  la.  v 
proportion  ci-dessus,  on  aura  donc  •  .-  •  •  v 

T>  :  4400  ::  4400  :  i,50;  d'où  l'on  tire  D  =  ii^^fif  i=.; 
12906  666  mètres;  ce  qui  donne  pour  le  diamètre  de  {$  teqre   ;' 
1290  myriamètres,  chiffre  tant  soit  peu  trop  fort.       *.      ,\  .  : 
Au  reste,  ce  procédé  est  plus  curieux  qu'utile.    ^         ■'  >.a^ 
48.  Le  rayon  de  la  terre,  toujours  supposée  sphéricité,  peuUI^^ 
encore  se  déterminer  en  mesurant  dans  le  sens  du  méridietf-uà'  x^ 
arc  égal  à  1°.  Car,  connaissant  la  longueur  d'un  degréJtjsrretfOre^  -    .  V 
exprimé  en  mètres,  par  exemple,  en  la  multipliant  par  360,  ^ir.vr^v, 
aura  celle  de  la  circonférence,  d'où  l'on  déduira  la  longu.étfcàfr'^^^    ^ 
diamètre  qui  est  à  la  circonférence  dans  le  rapportât X^-*> 
8,1416....  (Voy.  maGéom. ,  sect.  3,  prop.  27.)  La  questîohJà' .  •  ' 
réduit  donc  à  chercher  la  longueur  d'un  degré,  qui,"  étig&TÉ"^ 
...  moyennement  de  1 1 1 1 1 1 ^mètres,  est  susceptible  d'être  mesuré 
'  ; .  à  quelques  décimètres  près.  Pour  cela ,  il  faut  marcher  exacte- 
ment dans  le  sens  d'un  grand  cèf^le  de  la  terre,  d'un  méridien^ 
par  exemple  >  et  meisurer  la  distance  parcourue; ,  en  s'assurant 
que  Ton  s'est  déplacé  exactej^ènt  d'un  degré.  Or,  au  moyen  de 
mires  méridiennes,  on  peut  •  vérifier  à  chaque  instant  qu'on  s'a- 
vance dans  la  direction  du  méridien.  Quant  au  déplacement 
d'un  degré,  il  est  également  facile  à  vérifier  par  l'observation 


1 1, 


DE  Lk  TEEBE.  41 

d'étoOes  qu'on  choisit  de  préférence  près  du  zénith,  où  la  ré- 
fraction est  si  faible  qa'on  peut  la  regarder  comme  nnlle.  Soit 
M  (Qg.  13)  le  point  de  départ,  M'  le  point  d'arrivée,  MM' 
étant  on  arc  du  méridien  ;  on  observe  en  M  et  en  M' les  hauteurs 
méridiennes  £  M' H,  EM'H',  d'une  même  étoile  E  voisine  du  zé- 
nith ;  la  distance  angulaire  de  l'étoile  au  pôle  étant  connue,  on 
en  déduit  à  chaque  station  la  hauteur  du  pôle  ou  la  latitude  ; 
si  la  différence  des  latitudes  égale  1^,  on  sera  certain  que  l'arc 
MM'  est  aussi  d'un  degré.  Alors  l'angle  formé  par  les  deux  nor- 
males ou  verticales  MZ,  M'Z'  a  la  même  valeur. 

II  reste  donc  à  mesurer  l'arc  du  méridien  compris  entre  deux 
normales  faisant  un  degré.  Il  serait  très-long  et  très-difficile  d'ef- 
fectuer cette  mesure  à  la  règle,  quoiqu'on  l'ait  fait  ainsi  en  Amé- 
rique. Le  procédé  géodésique  employé  partout,  et  qui  se  nommé 
triangulation,  consiste  à  mesurer  une  base  qu'on  prend  d'envi- 
ron 1  myriamètre,  selon  les  localités,  et  à  y  rattacher  l'arc  dont 
il  s'agit  par  une  chaîne  de  triangles  formés  de  manière  qu'ils 
n'aient  pas  d'angles  trop  aigus.  Ainsi,  pour  déterminer  l'arc 
AM  (fig.  14),  on  mesure  une  base  AB,  et  l'on  choisit  pour  som- 
met du  premier  triangle  un  point  C  visible  de  A  et  de  B.  Avec  le 
graphomètre ,  ou  mieux  le  cercle  répétiteur,  on  mesure  les  an- 
gles BAC,  ABC,  qui  servent  à  calculer  le  côté  BG.  On  mesure 
ensuite  l'angle  BAa,  et  comme  on  a  déjà  l'angle  ABa,  on  peut 
calculer  le  côté  A  a  du  triangle  ABa.  On  choisit  de  même  pour 
sommet  du  deuxième  triangle  un  point  D  visible  de  B  et  de  C, 
on  mesure  les  angles  BGD,  CBD,  on  en  déduit  le  côté  CD,  et  par 
suite  a  b;  on  continue  la  même  suite  d'opérations  jusqu'à  ce 
qu'on  soit  arrivé  au  point  M.  La  somme  des  portions  de  l'arc 
AM,  interceptées  par  les  triangles  successifs,  donne  la  longueur 
de  cet  arc. 

La  mesure  de  la  base  AB  se  fait,  avec  le  plus  grand  soin,  au 
moyen  de  règles  en  cuivre  qu'on  place,  non  bout  à  bout,  mais 
à  nne  petite  distance  l'une  de  l'autre  ;  on  rempUt  alors  Tinter- 
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Talle  vide  an  moyen  d'un  Nonius  adapté  à  la  règle  et  se  ihoti* 
yant  aa  moyen  d'une  yis.  C'est  en  opérant  ainsi  que  Picard 
parvint  le  pi'emier  à  trouver  la  longueur  d'un  degré  du  méri- 
dien, 

X.  —  Inégalité  des  degrés  du  méridien.  —  Aplatissement 
aux  pôles.  —  Détermination  du  mètre, 

49.  Si  la  terre  était  parfaitement  sphérique,  tous  ses  degrés 
auraient  la  même  longueur  :  mais  il  n'en  est  pas  ainsi.  On  a 
mesuré  en  divers  lieux  de  la  terre  des  arcs  de  méridien  égaux  à 
1°,  et  la  comparaison  des  résultats  a  prouvé  que  sur  Uii  mêûid 
méridien  les  arcs  d'un  degré  croissent  sensiblement  en  longueur 
avec  la  latitude,  c'est-à-dire  en  s'avançant  de  l'équateur  vers  les 
pôles.  Des  opérations  exécutées  avec  le  plus  grand  soin  par  les 
premiers  astronomes  des  différents  pays  ont  établi  ce  fait  qui 
est  de  la  pliis  haute  importance.  On  a  trouvé,  par  exemple, 
qu'un  degré  en  Suéde  est  d'environ  800  mètres  plus  grand  qu'à 
l'é^oateûr.  Les  normales  situées  dans  un  même  méridien,  et 
faisant  un  angle  de  1^,  comprennent  donc  un  espace  plus  grand 
vers  le  pôle  qu'à  l'équateur,  c'est-à-dire  sont  plus  écartées  entré 
elles  ;  d'où  il  résulte  que  la  terre  est  moins  courbée  ou  pluâ 
aplatie  au  pôle  qu'à  l'équateur.  Prolongeant  deux  à  deux,  jusqii'à 
leur  point  de  rencontre  en  r,  s,t{  flg.  15),  les  normales  faisant 
un  angle  de  l*^  à  l^quateur,  aune  latitude  moyenne,  et  au  pôle, 
on  pourra  supposer  que  les  arcs  d'un  degré  ea^bd^  /P,  appar- 
tiennent à  des  cercles  décrits  des  points  r,  Syt,  comme  centres. 
Or,  dans  des  cercles  différents,  les  arcs  d'un  môme  nombre  de 
degrés  ont  des  longueurs  proportionnelles  à  leurs  rayons,  et 
l'arc  bd  étant  plus  long  que  l'arc  ea,  il  est  clair  que  le  rayon  bs 
est  plus  grand  que  lé  rayon  re  :  de  même  le  rayon  ^P  est  plus 
grand  que  le  rayon  bs;  on  voit  donc  que  toutes  les  verticales  ne 
concourent  {>as  en  un  même  point  central  G  ;  ce  qui  aurait  lieu 
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â  la  terre  était  sphérique,  l*arc  P/ étant  sur  une  plus  grande 
circonférence  que  l'arc  db,  et  celui-ci  sur  une  plus  grande  que 
Tare  ae.  Comme  une  plus  grande  circonférence  approche  davan- 
tage de  la  ligne  droite,  ainsi  qu'on  peut  s'en  assurer  en  menant 
une  tangente  commune  au  point  de  contact  de  deux  circonfé- 
rences tangentes  intérieurement^  il  en  résulte  encore  que  le  mé- 
ridien s'aplatit  en  allant  de  l'équateur  au  pèle.  L'ellipse  étant, 
après  le  cercle,  la  courbe  la  plus  simple,  jouissant  en  outre  de 
la  propriété  d'être  aplatie  en  deux  points  opposés  et  renflée 
en  deux  autres  situés  sur  une  perpendiculaire  à  la  droite  joi- 
gnant les  deux  premiers,  on  a  donc  présumé  que  la  forme  du 
méridien  était  elliptique,  et  qu'ainsi  la  terre  était  un  ellipsoïde 
de  révolution  ;  le  calcul  a  pleinement  justifié  cette  supposition, 
et  de  la  fi^re  elliptique  du  méridien  on  a  déduit  pour  les  de- 
grés intermédiaires  des  valeurs  qui  cadrent  très-bien  avec  les 
mesures  les  plus  minutieuses.  C'est  par  là  qu'on  a  trouvé  les 
nombres  suivants  pour  la  valeur  des  deux  demi-axes,  dont  l'un, 
nommé  demi-diamètre  équatorial,  est  la  distance  du  centre  de 
la  terre  à  un  point  de  l'équateur  ou  le  rayon  de  l'équateur,  et 
dont  Fautre,  nommé  demi-diamètre  polaire^  est  la  distance  du 
même  centre  au  pôle  : 

Demi-diamètre  équatorial 6377109  mètres. 

Demi-diamètre  polaire 6356199  mètres. 

Différence  ou  aplatissement *    20910  mètres. 

ce  qui  donne  un  peu  plus  de  2  myriamètres  pour  la  mesure  de 
Taplatissement  au  pôle.  La  valeur  de  20  910  mètres  étant  à  fort 
peu  près  égale  à  ^  du  demi-diamètre  équatorial,  c'est  donc 
cette  fraction  qui  exprime  l'aplatissement. 

Ces  valeurs  ont  été  trouvées  d'après  les  nouvelles  opérations 
de  MM.  Biot  et  Arago,  qui  donnent  10  000  723  mètres  pour  le 
quart  du  méridien  terrestre. 

D'après  les  premières  opérations  faites  sur  le  méridien  de 
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Paris ,  entre  Barcelone  et  Dankerqne ,  Delambre  avait  obtenu 
5130  740  toises  pour  la  distance  de  Téquateur  au  pôle  comptée 
sur  ce  méridien.  Ce  nombre  fut  adopté  par  F  Académie  des  scien- 
ces, et  sa  dix-millionième  partie  forma  la  nouvelle  unité  de  me- 
sure ou  le  mètre  j  dont  la  longueur  fut  ainsi  fixée  par  la  loi  à 
0%51 30740  ou  3P'-  0^  ll*-,296,  à  un  millième  de  ligne  près. 
Les  dernières  mesures  de  MM.  Biotet  Arago,  qui  ont  prolongé  le 
même  méridien  d'un  côté  jusqu'à  l'île  de  Formentera,  de  l'au- 
tre jusqu'aux  lies  Shetland,  ayant  donné  S  131 111  toises  pour 
le  quart  du  méridien,  mesure  qui  surpasse  de  371  toises  celle  de 
Delambre,  il  en  résulte  que  la  valeur  attribuée  au  mètre  n'est 
réellement  pas  tout  à  fait  exacte,  au  moins  dans  l'état  actuel 
de  la  science  9  en  ce  sens  qu'elle  n'est  pas  rigoureusement  la 
dix-millionième  partie  de  la  longueur  adoptée  aujourd'hui  pour 
Ja  distance  de  l'équateur  au  pôle ,  comptée  sur  le  méridien  de 
Paris.  Néanmoins,  on  regarde  cette  valeur  comme  tout  à  fait 
exacte,  parce  qu*elle  a  été  ainsi  fixée  par  la  loi  ;  et  maintenant 
qu'une  nouvelle  loi,  celle  du  4  juillet  1837,  a  définitivement 
supprimé  les  anciennes  mesures,  le  mètre  conserve  toujours  sa 
longueur  primitive.  Or,  1  toise  valant  l'^,949036,  la  différence 
de  371  toises,  qui  existe  entre  les , deux  déterminations  précé- 
dentes, égale  723  mètres.  Par  conséquent,  pour  que  la  longueur 
du  mètre  fût  exactement  la  dix-millionième  partie  du  quart  du 
méridien  de  Paris,  il  faudrait  qu'on  lui  ajoutât  la  dix-millio- 
nième partie  de  723  mètres.  Mais  comme  cette  fraction ,  égale  à 
0"^, 0000723 ,  ne  fait  pas  même  les  trois  quarts  d'un  dixième  de 
millimètre,  on  voit  que  l'inexactitude  du  mètre  actuel  est  telle- 
ment minime  que  cela  ne  vaut  pas  la  peine  d'y  avoir  égard,  et 
qu'on  pourrait  la  regarder  absolument  comme  nulle,  quand 
bien  même  la  loi  n'aurait  pas  fixé  définitivement  la  longueur  du 
mètre. 

Le  rayon  moyen  ou  le  demi-diamètre  moyen  de  la  terre  a 
pour  valeur  la  demi-somme  des  deux  demi-diamètres  ci-dessus. 
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c'est-à-dire  6366654  mètres  ou  636  myriamètres  et  J,  à  12  mè- 
tres près.  C'est  le  rayon  terrestre  dont  nous  ferons  usage  pour  tou- 
tes les  évaluations  où  le  rayon  de  la  terre  sera  pris  pour  unité. 

Si  Ton  prenait  pour  rayon  terrestre  moyen  celui  qui  va  du 
centre  au  45®  degré  de  latitude,  on  aurait  pour  sa  valeur 
6  366  653  mètres  et  une  fraction  ;  ce  qui  ne  diffère  pas  sensible- 
ment de  la  valeur  précédente. 

La  longueur  totale  du  méridien  valant  40000000  de  mètres 
(ou  40  002  892  mètres,  d'après  la  détermination  de  MM.  Biot  et 
Arago),  la  valeur  moyenne  d'un  degré  de  latitude  est  de  1 1  il  1 1 
(ou  111119)  mètres;  de  sorte  qu'on  peut  prendre,  en  nombre 
rond,  U  myriamètres,  ou  11,1  myriamètres,  pour  la  mesure 
d'nn  degré ,  lorsque  la  question  ne  réclame  pas  une  très-grande 
exactitude. 

SO.  Ce  qui  précède  suppose  que  tous  les  méridiens  ont  la 
môme  forme  elliptique  ;  mais  il  n'en  est  pas  ainsi,  car  les  degrés 
du  méridien,  mesurés  au  nord  et  au  sud  de  l'équateur,  à  môme 
latitude,  n'ont  pas  la  même  longueur.  Dès  lors  les  méridiens  ne 
sont  pas  exactement  des  ellipses.  En  outre,  certaines  opérations, 
faites  perpendiculairement  au  méridien  de  Paris,  ont  porté  à 
croire  que  les  parallèles  ne  sont  pas  rigoureusement  circulaires. 
MM.  fiiot  et  Arago  allaient  s'occuper  de  cette  importante  ques- 
tion, lorsque  la  guerre  vint  les  en  empocher.  Toutefois,  il  est 
probable  que  la  terre  n'est  pas  exactement  un  solide  de  révolu- 
tion, mais  bien  un  sphéroïde  irrégulier.  Au  reste,  comme  les 
différences  doivent  être  fort  petites,  on  peut,  en  général,  se  dis- 
pensa d'y  avoir  égard  dans  toutes  les  questions  relatives  à  la 
figure  delà  terre,  et  nous  continuerons  à  la  regarder  comme  un 
volume  engendré  par  une  demi-ellipse  ou  un  demi-cercle  un 
peu  renflé  vers  son  milieu,  tournant  autour  de  son  diamètre, 
qui  est  en  même  temps  l'axe  de  la  terre  et  Taxe  du  monde. 

On  peut  môme,  dans  les  usages  ordinaires,  comme  dans  la 
construction  des  globes  terrestres ,  etc. ,  négliger  l'aplatissement 
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polaire,  qui  est  seulement  ^1  à  3^  du  rayon  de  l'éqaatenr  ; 
car  si  on  yonlait  représenter  la  terre  sur  nn  globe  de  610  milli- 
mètres de  diamètre,  le  rayon  de  l'équatènr  aorait  30$  millimè- 
tres ^  et  le  rayon  polaire  en  aurait  seulement  304;  ce  qui  donne 
la  différence  insensible  d'un  millimètre.  A  pins  forte  raison , 
pent-on  obliger  les  inégalités  de  la  surface  terrestre,  car  le  qua- 
torzième pic  de  l'Himalaya,  auThibet,  qui  est  la  plusbaute 
montagne  connue,  n'ayant  que  7821  mètres,  ne  serait  pas 
même  représenté  par  ^  millimètre  sur  un  globe  de  610  milli- 
mètres de  diamètre ,  et  par  conséquent  y  serait  bien  moins  sen- 
rible  que  les  aspérités  de  la  peau  d'une  orange  ne  le  sont  sur  sa 
surface. 

La  surfEU^  du  globe ,  calculée  d'après  la  valeur  du  demi-dia- 
mètre moyen,  est  de  5094486  myriamètres  carrés.  La  mer  en 
recouvre  environ  les  |. 

La  circonférence  de  l'équateur  est  de  40  067  375  mètres. 
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XI.  —  Mouvement  propre  du  soleil,  — ÉclipUque;  son  incli- 
naison sur  l'équaieur;  points  équinoxiaux;  points  solsti-- 
eiaux.  —  Zodiaques.  —  Tropiques. 

5i.  Un  premier  aspect  du  ciel  nous  porte  à  croire  que  tous 
les  astres  accomplissent  leur  révolution  autour  de  la  terredans 
la  période  commune  d'un  jour  sidéral  ou  de  24  heures.  Mais  un 
examen  plus  attentif^  continué  plusieurs  jours  de  suite,  nous 
montre  bientôt  que  le  soleil,  outre  le  mouvement  diurne,  a  en- 
core un  mouvement  particulier,  qu'on  appelle  son  mouvement 
propre  y  en  vertu  duquel  il  se  déplace  continuellement  sur  la 
sphère  céleste  en  sens  inverse  du  mouvement  général  des  étoi- 
les, c'est-à-dire  d'occident  en  orient.  En  effet,  si  l'on  observe 
les  étoiles  qui  se  lèvent  à  l'horizon  peu  de  temps  après  le  cou- 
cher du  soleil,  et  qu'on  note,  au  moyen  d'un  bon  chronomètre, 
Tintervalle  de  temps  qui  s'écoule  entre  leur  lever  et  le  coucher 
du  soleil,  en  répétant  la  même  observation  quelques  jours  après, 
enverra  que  cet  intervalle  de  temps  a  diminué,  ces  étoiles  se 
levant  plus  tôt  relativement  au  coucher  du  soleil  qu'elles  ne  le 
faisaient  auparavant.  D'où  il  résulte  nécessairement  que  les 
étoiles  se  sont  avancées  vers  le  soleil,  ou  que  le  soleil  s'est 
avancé  vers  elles.  Or,  on  ne  peut  admettre  que  l'ensemble  de  la 
sphère  céleste ,  composée  d'étoiles  situées  la  plupart  à  d'immen- 
ses distances  les  unes  des  autres ,  se  déplace  d'un  mouvement 
Gommun.  chaque  étoile  avançant  exactement  de  la  même  quan- 
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tité  Yers  le  soleil  ;  c'est  donc  à  un  mouvement  propre  de  cet 
astre  qu'il  faut  raisonnablement  attribuer  la  diminution  jour- 
nalière qui  survient  dans  sa  distance  aux  étoiles.  La  valeur  de 
cette  diminution ,  ou  la  quantité  dont  le  soleil  s'avance  chaque 
jour  vers  l'orient,  se  détermine  aisément  en  observant  deux  jours 
de  suite  son  passage  au  méridien,  au  moyen  de  la  lunette  méri- 
dienne ,  dont  un  verre  a  été  noirci  ou  enduit  de  fumée,  précau- 
tion indispensable  dans  toutes  les  observations  du  soleil,  afin  de 
pouvoir  l'examiner  sans  être  ébloui.  Gomme  le  disque  apparent 
du  soleil  excède  le  champ  de  la  lunette,  au  lieu  de  noter  l'ins- 
tant où  le  ûl  moyen  y  contenu  dans  le  plan  du  méridien ,  passe 
par  le  centre  de  l'astre,  qu'on  ne  pourrait  d'ailleurs  déterminer 
avec  précision,  on  observe  Tinstant  où  le  ûl  est  tangent  au  bord 
occidental,  puis  au  bord  oriental,  et  Ton  prend  la  moyenne 
des  observations.  On  choisit  une  certaine  étoile  brillante  dont 
on  note  l'instant  du  passage  au  méridien,  qui  a  lieu^  par 
exemple,  i"*  après  celui  du  soleil;  répétant  le  lendemain  la 
même  suite  d'opérations,  on  ne  trouve  plus  que  56  minutes  et 
4,09  secondes  pour  différence  entre  les  époques  des  deux  pas- 
sages au  méridien.  Par  conséquent,  le  soleil  s'est  avancé  vers 
l'étoile  d'un  arc  correspondant  à  3' 55", 91  de  temps,  c'est-à- 
dire  d'un  peu  moins  d'un  degré  (59'8",  33).  C'est  l'angle  formé 
par  les  deux  plans  horaires  du  soleil  qui  correspondent  à  deux 
passages  consécutifs  d'une  même  étoile  au  méridien ,  ou  bien  la 
différence  qui  existe  entre  les  deux  passages  consécutifs  de  l'é- 
toile et  dusolisil  au  méridien.  Cette  quantité,  dont  la  sphère 
céleste  doit  encore  tourner  pour  que  le  soleil  revienne  au  méri- 
dien, mesure  l'excès  du  jour  solaire  sur  le  jour  sidéral;  et  cet 
excès,  qui  est  de  3'  55",  91 ,  temps  moyen,  se  nomme  V accéléra- 
tion  diurne  des  étoiles ,  parce  qu'il  marque  le  temps  dont  une 
étoile,  partie  du  méridien  en  même  temps  que  le  soleil,  y  devance 
son  retour. 
52.  Ce  qui  précède  établit  le  mouvement  du  soleil  d'occident 
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en  orient,  c'est-à-dire  en  ascension  droite.  Mais  si ,  avec  le  cer- 
cle mural,  on  observe  à  diverses  époques  la  position  du  soleil 
relativement  à  Féquateur,  on  trouve  qu'il  est  tantôt  au  itord, 
tantôt  au  midi  de  ce  cercle ,  et  à  différents  degrés  d'écartement  ; 
d'où  il  résulte  que  le  soleil  a  aussi  un  mouvement  propre  du 
midi  au  nord  et  du  nord  au  midi ,  c'est-à-dire  en  déclinaison. 
Cet  astre,  étant  ainsi  sollicité  par  deux  forces  rectangulaires  agis- 
sant, Tune  dans  le  sens  de  Tascensiou  droite,  l'autre  dans  le  sens 
de  la  déclinaison ,  doit  donc ,  conformément  aux  lois  générales 
de  la  mécanique,  se  mouvoir  selon  la  diagonale  ou  la  ligne  in- 
termédiaire entre  ces  deux  directions,  et  décrire,  par  consé* 
quent ,  une  courbe  oblique  à  chacune  d'elles.  En  effet,  c'est  ce 
que  prouve  l'observation  suivie  de  la  marche  du  soleil.  Car,  si 
l'on  marque  chaque  jour,  sur  un  globe,  sa  position  exactement 
déterminée  avec  le  cercle  mural  à  midi ,  l'instant  le  plus  propre 
pour  observer  le  soleil,  qui,  parvenu  au  plus  haut  point  de  sa 
course ,  reste  un  moment  stationnaire  avant  de  commencer  à 
descendre,  on  trouve  qu'il  décrit  un  grand  cercle  de  la  sphère, 
nommé  Yécliptique ,  et  incliné  sur  Téquateur,  au  nord  et  au 
midi  duquel  il  reste  successivement  six  mois  de  suite.  L'éclip- 
tique  étant  un  grand  cercle  de  la  sphère ,  il  en  résulte  que  c'est 
une  courbe  plane,  et  qu'ainsi  la  ligne  menée  du  soleil  à  la  terre 
est  toujours  dans  un  même  plan.  L'angle  qui  mesure  le  plus 
grand  écartement  du  soleil  par  rapport  à  Féquatenr,  lorsqu'il 
est  dans  la  partie  méridionale,  c'est-à-dire  sa  plus  grande  décli- 
naison australe,  est  de  23°  27'  40".  Ce  maximwn  s'obtient  en 
comparant  les  valeurs  de  la  déclinaison  déterminées  jour  par 
jour  à  midi  avec  le  cercle  mural  ;  on  trouve  qu'aucune  valeur 
ne  dépasse  ce  nombre  de  degrés ,  qui  mesure  également  la  plus 
grande  déclinaison  boréale  du  soleil.  La  ligne  joignant  ces  deux 
points  déplus  grand  écartement  passe  parle  centre  de  la  terre,  et 
iaitavecle  plandel'équateur  unanglede  23^  27'40",  quiestpar 
conséquent  la  mesure  de  V obliquité  de  l'écliptique  sur  l'équateur. 
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L'écliptique  a  été  amsi  nommée ,  parce  que  c'est  dans  le  voh 
nnage  de  ce  cercle  qa'mi  liea  les  éclipses»  comme  on  le  yerra 
pins  loin. 

tt3.  Le  soleil  ne  peat  aller  du  nord  an  midi  de  l'équateor,  ni 
dn  midi  an  nord ,  sans  passer  par  le  plan  éqnatorial.  Les  deux 
points  où  fl  rencontre  Téquateur  sont  très-remarqnables,  et  il 
importe  d'en  déterminer  exactement  la  position.  Le  20  mars^ 
à  midi ,  le  soleil  est  au  snd  de  l'équateur,  le  21 ,  il  est  au  nord  ; 
c'est  donc  à  une  époque  intermédiaire  que  le  soleil  s'est  trouvé 
dans  l'équateur  même.  Soit  a  (fig.  16)  la  déclinaison  australe 
SE  observée  le  20  à  midi,  af  la  déclinaison  boréale  E  N  obser- 
vée le  21  également  à  midi;  le  mouvement  du  soleil  pouvant 
être  considéré  comme  sensiblement  uniforme  pendant  24^,  on  a 
la-proportion  a + <i^  :  ^4^  l'  a  :  ^  =  -^^>  ce  qui  fait  connat- 
tre  le  nombre  d'heures,  de  minutes  et  de  secondes  qu'on  doit 
ajouter  à  l'heure  notée  quand  le  soleil  est  en  S,  pour  avoir 
l'heure  précise  de  son  passage  dans  l'équateur.  Répétant  les 
mêmes  observations  les  20  et  21  septembre,  on  en  déduit  pareil- 
lement l'instant  précis  où  le  soleil  se  trouve  dans  l'équateur  en 
repassant  du  nord  au  midi.  Les  deux  points  du  passage  du  soleil 
dans  l'équateur  se  nomment  |M>tn^  équinoxiaux  ou  éqvinoxes^ 
parce  que,  le  soleil  se  trouvant  dans  ces  points,  le  jour  est  égal 
à  la  nuit  sur  toute  la  surface  de  la  terre,  les  pôles  exceptés.  Le 
point  qui  correspond  an  passage  du  soleil  du  midi  au  nord ,  le 
21  mars,  se  nomme  éguinoxe  du  printemps ;\e  point  du  pas- 
sage qui  a  lieu  do  nord  au  midi,  le  21  septembre,  est  \équ%noxe 
d'automne. 

S4.  Le  soleil,  entrant  dans  notre  hémisphère,  le  21  mars,  par 
réquinoxe  du  printemps.,  s'élève  chaque  jour  de  plus  en  plus 
dans  le  ciel»  en  s'avançant  vers  le  nord,  jusqu'au  point  de  son 
plus  grand  écartement,  situé,  comme  on  l'a  dit,  à  23^  27'  40"  de 
l'équateur*  11  redescend  ensuite  vers  l'équateur,  qu'il  coupe  à 
Yiqamm  d'automne,  le  21  septembre,  pour  entrer  Ains  l'hÂ- 
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inisplière  austral ,  où  il  atteint  le  même  àègtè  d'éCàrlMBAtt  que 
dans  le  boréal.  Les  deux  points  de  plus  grande  déclinaison  se 
nomment  solstices  on  points  solsticiaux ,  parce  que  lé  soleil  y 
parait  stationnaire  par  rapport  à  Téquatenr.  Le  boréal,  ^ul  a 
lien  du  20  au  21  juin,  se  nomme  solstice  d'été;  l'austral,  ^rii  a 
lieu  le  21  décembre,  est  le  solstice  d'hiver.  Les  cercles  que  le 
soleil  décrit  dans  le  ciel,  lorsqu'il  est  parvenu  aux  solstices,  6e 
nomment  tropiques  :  on  distingue  de  même  le  ttopique  â*éié  ou 
ai  Cancer,  situé  dans  l'hémisphère  boréal,  et  le  tropique  d'AI- 
ver  ou  du  Capricorne ,  situé  dans  l'hémisphère  austral. 

83.  L'écliptique  a  été  divisée,  il  y  plus  de  3000  ans,  en  doute 
parties,  égales  chacune  à  so""  ;  et,  comme  tous  les  mouvements 
apparents  du  soleil  et  des  planètes  alors  connues  s'opéraient  daàs 
la  zone  céleste  comprise  entre  deux  cercles  menés  pafallèlèïtiehtà 
l'écliptique,  à  9°  de  part  et  d'autre,  les  anciens  avaient  imagirié, 
pour  mieux  suivre  ces  mouvements,  de  les  circonscrire  par  cette 
zone  de  18**,  qii'ils  ont  nommée  zodiaque ,  à.\x  mot  grec  Çw8iov 
(figare  d'animal),  parce  quela  plupart  des  douze  constellations,  à 
peu  près  également  espacées,  qu'elle  renferme,  ressemblent  à  des 
animaux  dont  elles  ont  reçu  le  nom  ;  et,  par  suite,  ces  douze  cons- 
tellations ont  été  nommées  zodiacales  (20).  Le  zodiaque  s'est 
ainsi  trouvé  partagé  à  peu  près  naturellement  en  douze  parties 
égales,  au  moyen  d'arcs  menés  perpendiculairement  à  l'éclip- 
tique par  les  douze  points  primitifs  de  division.  Ces  parties  ont 
été  nommées  signes  du  zodiaque,  ou  simplement  signes,  ^arce 
qu'elles  servent  à  marquer  les  saisons ,  le  soleil  les  parcourant 
dans  l'ordre  sdtvant  : 

1.  Le  Bélier '^T      1»  La  Balance..  .^    J^ 

2.  £e   Taureau...     Sr^      s.  Le  Scorpion...*     "l 

5.  Les  Gémeaux..  ^  9.  Le  Sagittaire,..    ^ 
4.  Lé  Cancer Ç9  10.  Le  Cdprieoriie..     ^ 

6.  le  Lion. ......  J?  H.  Le  Verseau.  • .  ^ .  A. 

a*  Zd  Vierge.. ...  i^  h.  Les PoièsoHi. . . ^  ,3? 

4. 
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Les  douze  signes  avaient  reça  les  noms  des  constellations  aux- 
qaelles  ils  correspondaient  lors  de  l'invention  des  signes,  il  y  a 
plus  de  3000  ans;  mais,  par  suite  de  Isl précession  des  équi- 
noxes  (84) ,  les  signes  se  trouvent  maintenant  plus  éloignés 
vers  l'occident  de  30®  environ  que  les  constellations  de  même 
nom.  Ainsi,  le  soleil,  qui  entre  dans  le  signe  du  Bélier  à  Téqui- 
noxe  du  printemps,  désigné  pour  cette  raison  par  le  signe  ^^T, 
se  trouve  alors  dans  le  signe  des  Poissons,  c'est-à-dire  qu'il  a 
rétrogradé  d'un  signe  par  rapport  à  son  mouvement  propre.  Les 
signes  ne  doivent  donc  plus  être  considérés  que  comme  des  arcs 
de  l'écliptique ,  valant  chacun  30^  ;  aussi  ne  marque-t-on  plus 
aujourd'hui  la  position  des  astres  sur  l'écliptique  que  par  leur 
distance  à  l'équinoxe  du  printemps.  Comme  en  outre ,  parmi 
les  planètes  nouvellement  découvertes,  il  y  en  a  qui  s'écartent 
à  35®  au  moins  de  part  et  d'autre  de  l'écliptique ,  ce  qui  néces- 
siterait une  largeur  de  70®  pour  le  zodiaque,  il  résulte  de  ce  qui 
précède  que  le  zodiaque  et  ses  signes  sont  devenus  à  peu  près 
complètement  inutiles. 

L'écliptique  ;  comme  tout  grand  cercle  de  la  sphère,  a  deux 
pôles.  Ce  sont  deux  points  du  ciel  diamétralement  opposés,  et 
situés  à  égale  distance  des  points  de  l'écliptique.  Le  pôle  qui  est 
dans  l'hémisphère  boréal  ou  austral  se  nomme  pôle  boréal  ou 
austral  de  l'écliptique.  La  sphère  céleste  est  partagée  par  le 
plan  de  l'écliptique,  comme  par  celui  de  l'équateur,  en  deux 
hémisphères  nommés  hémisphère  boréal  et  austral  de  l'éclip- 
tique. Les  constellations  sont  dites  boréales  ou  australes ,  selon 
qu'elles  sont  comprises  dans  l'hémisphère  boréal  ou  austral. 
L'axe  P'y  (Og.  22)  des  pôles  de  l'écliptique,  ^tant  perpendicu- 
laire au  plan  de  ce  cercle,  fait  donc,  avec  l'axe  du  monde  Vp, 
le  même  angle  de  23°  27'  40"  que  le  plan  de  l'écliptique  fait 
avec  le  plan  de  l'équateur;  et,  comme  tous  les  points  de  la 
sphère  céleste  tournent  autour  des  pôles  de  l'équateur  par  suite 
du  mouvement  diurne^  il  en  résulte  que  les  pôles  de  Técliptique 
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doivent  décrire  deux  petits  cercles  situés ,  Tim  à  23®  27'  40"  du 
pôle  boréal,  et  qu'on  nomme  cercle  polaire  arctique,  l'autre 
à  33^  27'  40''  du  pôle  austral ,  et  qu'on  nomme  cercle  polaire 
antarctique. 

Enfin ,  le  cercle  VpVp\  qui  passe  par  les  pôles  P,  p  de  l'é- 
quateur  et  les  pôles  P',  p'  de  Técliptique,  se  nomme  le  colure 
des  solstices,  et  le  cercle  horaire  VAp\,  mené  par  les  pôles  de 
réquateur  et  les  points  équinoxiaux  Y,  A,  est  le  colure  des  équi- 
noxes.  Ces  deux  cercles  offrent  peu  d'utilité. 

XII. — Inégalité  des  jours  et  des  nuits.  — Saisons.  •— 

Climats. 

56.  L'inégalité  qu'on  observe  en  tous  lieux  dans  la  durée  des 
jours  ^  dépend  de  la  position  du  soleil  par  rapport  à  l'équateur, 
ou  de  sa  déclinaison ,  comme  il  est  facile  de  s'en  convaincre  par 
des  observations  journalières  faites  sur  un  horizon  quelconque. 
Le  soleil  décrivant  chaque  jour  une  circonférence  de  cercle  pa- 
rallèle à  réquateur,  il  suffit  pour  la  déterminer  d'en  connaître 
un  seul  point,  c'est-à-dire,  sa  déclinaison,  qui  est  donnée  jour 
par  jour  dans  les  tables  astronomiques  pour  tous  les  lieux  de  la 
terre.  Les  dimensions  du  globe  étant  comme  infiniment  petites 
relativement  aux  distances  des  astres,  il  est  indifférent,  dans 
cette  question,  de  prendre  pour  horizon  d'un  lieu  l'horizon 
matériel  ou  sensible  bornant  la  vue  de  l'observateur,  ou  l'ho- 
rizon rationnel ,  qui  n'est  autre  chose  que  le  grand  cercle  mené 
par  le  centre  de  la  terre  parallèlement  à  l'horizon  matériel  (6), 
Prenons  doncThorizon  rationnel,  et  supposons  d'abord  l'obser- 
vateur situé  au  pôle  nord.  Soit  le  cercle  VEpe  (fig.  1 7)  représen- 
tant un  méridien,  Pp  la  ligne  des  pôles,  ou  Taxe  contenant 
les  centres  de  toutes  les  circonférences  successives  décrites  par 
le  soleil;  la  perpendiculaire  £e,  menée  par  le  centre  G  de  la 
terre  à  l'axe  Vp,  sera  la  trace  de  l'équateur  sur  le  plan  méri- 
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dien,  e);  en  m^  ^ipps  ce}l,e  de  rborizpa,  ^ifi  est  toujours 
perpei^dicolaire  à  la  vertica}e  dif  lieu  sis  coiifoudant  ici  avec 
J'axe.  Le  21  }\\\^,  }p  soleil  déprit  leçej^cje  Oo^  gui  est  parallèle 
à  Féquateur,  et  en  est  situé  à  23°  27'  40";  par  conséquent  il 
n'atteiuf  pa$  rt^pri^on,  a^-des^us  duquplil  reste  toujours  vi- 
sible à  la  même  hauteur ,  et  il  n'y  a  pas  de  nuit.  Il  en  sera  en- 
core de  mém®  les  jours  suivants^  le  soleil  étant  toujours  visible^ 
mais  baissant  de  plus  en  pl^^  en  Récrivant  |ies  circonférences 
parallèles  et  très-rapprQphé(es  en  forme  de  spirale ,  jusqu'à  ce 
qu'ayant  atteint  Féquateur,  son  centre  en  décrive  la  circonfé- 
rence. 4|WI>  sauf  l'pffpt  de  la  réfraction,  on  ne  voft  ce  joijr-là 
que  la  moitié  du  disque  d|i  soleil.  Le  lendemain,  le  jour  ne 
commence  pas ,  le  soleil  étant  tout  entier  au-dessous  de  l'hori- 
Zf>p.,  dpf)t  il  3'élQigne  de  plus  en  plus  pendant  trois  mois,  jus- 
qfl'^  ce  qu'ayan];  attejpt  la  distance  de  23^  27'  40"  relativement 
gl'équateur  ou  rhorizpn,  il  commence  à  s'en  rapprocher  de 
nouyeaij  pouf  l'atteindre  le  21  septembre,  et  ramener  le  jour  à 
rpbseryatejir  polaire.  Par  conséquent,  du  21  septembre  au  21 
in^rs,  il  y  a  npit  ai^  pèle  boréal,  et  jopr  depuis  le  21  mars 
jusqu'au  21  septpmbris.  C'e§t  l'inverse  fiupôle  austral.  Il  n'existe 
ga^  r^gllpni^p);  ui^e  ni)it  4§  f^  n^pis  au  pôje,  parce  quç  la  plus 
petite  portion  visi}^|p  4p  di^ÇP^  ^^  soleil  suffi);  pour  amener  le 
.  jpijr,  et  que  }a  ^ éff  apf  jpn  ,^  très-consjdér^ble  par  suite  de  la  con- 
^isn^ation  4^  l'air  dfffis  pette  fégioij  glacée^  jaccélère  sensible- 
ment l'époque  du  fptppr  des  rayphs  solaires  sur  l'horizon. 

37.  Supposoifs  maiutepant  qpe  l'observateur  marche  vers 
réqu^tevif  jusqu'à  ce  qu'il  soit  éloigpé  du  pôle  d'une  quantité 
fZ  (fîg.  is)  égale  à  23**  27'  40";  Z  étant  son  zénith  et  N  son 
J^^^\Yf  $0|i  horizon  sera  la  perpendiculaire  Q  h  menée  du  centre 
Ç  ^pr  la  verticale  du  lieu  ZN.  La  trace  Ee  de  l'equateur  fera 
avec  Efi  flp  ^ngle  mesuré  par  eh==^  PZi=:23^  27'  40".  Le  21 
juin ,  le  soleij  sp  trouvant  en  0,  au  solstice  d'été,  décrit  une 
.  pircpnférenpe  laqgente  à  l'bçrizoï^  au  point  Q,  et  par  consé- 
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qjoeiA  n^  se  oniebe  pas  poor  Uobs^Fatedr.  Après  ç^ie  éppq^e , 
le  soleil ,  se  rapi»'oebaDt  de  l'équatear ,  décrit  des  cireonférra- 
ees  qui  sont  coupées  par  Tborizoa  Uim  deux  pi^rties ,  rime  su- 
périeure et  l'antre  inférieure,  de  mpius en  moins  inégales;  pas 
coBséqnept,  la  longueur  du  jour  diminue  successifemeidt  de 
plus  en  plus,  et  la  lonpeur  de  la  nuit  augo^ente  dans  le  même 
F9pppft.  Enfin,  le  soleil  ayant  atteint  Téquatenr  la  si  septembre, 
il  m  décrit  la  dr^nférence ,  qui  ^  ^tant  eonpée  en  denx  parties 
égales  par  Tbori^ou ,  rend  le  jour  ég^l  à  la  nuit.  On  voit  qu'a« 
lors  il  doit  eu  être  de  méuie  sur  toute  la  surface  de  la  terre,  car 
la  circonférence  de  Véquateur  est  ^iyisée  en  deui^  également  par 
m  borizou  rationnel  quelconque,  he  soleil  venant  ensuite  au 
midi  dç  réquat;eur ,  la  portion  supérieure  de  la  circonférence 
qu'il  décrit  est  plus  petite  qqe  l'inférieure ,  et  le  jour  est  plus 
cpart  que  la  nuit  ;  leur  inégalité  augmente  successivement  h 
mesure  que  }e  sqleil  s'éloigne  de  plus  en  plus  de  Téquateor,  jus- 
qu'à ce  qu'étant  arrivé,  le  2|  décembre ,  à  une  distance  de  23° 
37'  40'',  sa  circonférence  n'atteigne  l'borizon  qu'un  instant  au 
point  h.  Le  soleil  semblera  donc  vouloir  ^e  laver  ce  jour-là, 
mais  il  disparaîtra  bieptât  sous  l'borizpn  ;  et  la  nuit,  à  peine  in- 
terrofppua,  rpcommencara  presque  aussitôt.  Après  cette  époque, 
1^  soleil  se  rapprochant  de  plus  en  plus  de  l'éqqateur ,  la  durée 
du  jour  augmente  progressivement  de  l£^  même  quantité  dont 
elle  ^vait  dimipué  :  }a  nuit  au  contraire  diminue  dans  le  même 
rapport  jusqu'à  ce  qu'elle  redevienne  égale  au  jour,  le  soleil 
ayant  atteint  de  nouveau  l'équateur  le  ai  mars.  Le  solei],  ve- 
nant au  nord  de  l'équateur,  décrit  des  circonférences  dont  la 
portion  supérieure  surpassa  de  plus  en  plus  l'inférieure ,  le  cen- 
tre s'élevant  de  plqs  en  plus  au-dessus  da  l'horizon.  Le  jour  est 
donc  plus  grand  que  la  nuit  at  augmente  progressivement  dan^ 
le  même  rapport  que  celle-ci  diminue ,  jusqu'à  ce  que  le  soleil, 
ayant  atteint  le  solstice  d'été  le  2 1  juin,  ne  se  couche  pas,  comiue 
UQUs  Vavops  4^ik  dil,  Ce  p^Uit  remarquable  de  la  surface  de  Ift 
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terre  ponr  leqael  le  soleil  reste  un  jour  sans  se  coucher,  et ,  six 
mois  après,  un  jour  sans  se  lever,  est  situé  sur  un  parallèle 
nommé  cercle  polaire ,  dont  tous  les  points  jouissait  des  mêmes 
phénomènes.  Chaque  pôle  a  son  cercle  polaire,  qui  est  appelé 
arctique  pour  le  pôle  nord,  et  antarctique  pour  le  pAle  sud. 
Ces  deux  cercles,  qui  se  nomment  cercles  polaires  terrestres, 
correspondent  parfaitement  aux  cercles  polaires  de  la  sphère 
céleste  (55),  et  les  uns  peuvent  se  déterminer  par  les  autres, 
comme  nous  l'avons  vu  (35,  36]  pour  tous  les  parallèles  célestes 
et  terrestres.  11  en  est  de  même  des  tropiques  célestes ,  qui  dé- 
terminent sur  le  globe  deux  parallèles  situés  à  33^  27'  40"  de 
Téquateur,  Tun  au  nord,  appelé  tropique  terrestre  du  Cancer, 
l'autre  au  sud,  appelé  tropique  terrestre  du  Capricorne. 

58.  Pour  les  points  intermédiaires  entre  les  pôles  et  les  cer- 
cles polaires,  le  soleil  reste  plusieurs  jours  sans  se  coucher,  et 
de  même ,  à  six  mois  d^ntervalle,  plusieurs  jours  sans  se  lever  ; 
mais  il  se  lève  et  se  couche  chaque  jour  pour  tout  point  situé 
entre  les  cercles  polaires.  Dans  chaque  position  intermédiaire 
entre  un  cercle  polaire  et  Téquateur ,  à  Paris ,  par  exemple ,  le 
jour  est  plus  long  que  la  nuit  pendant  tout  le  temps  que  le  so- 
leil reste  dans  notre  hémisphère,  c'est-à-dire,  depuis  le  21 
mars  jusqu'au  21  septembre,  la  différence  augmentant  peu  à 
peu  à  partir  du  21  mars  avec  la  déclinaison  boréale  du  soleil , 
et  atteignant  son  maximum  le  21  juin  ,  au  solstice  d'été,  pour 
décroître  ensuite  en  même  temps  que  la  déclinaison  solaire  jus- 
qu'au 21  septembre ,  où  toutes  deux  sont  nulles  à  la  fois.  Alors, 
comme  nous  l'avons  dit,  le  jour  est  égal  à  la  nuit  par  tonte  la 
terre;  c'est  l'équinoxe  d'automne.  Le  soleil  passant  dans  l'hé- 
misphère austral ,  la  nuit  commence  à  devenir  plus  longue  que 
le  jour,  et  la  différence  de  leur  durée  augmente  progressi- 
vement en  même  temps  que  la  déclinaison  australe  du  soleil , 
jusqu'à  ce  qu'elle  atteigne  son  maximum  le  21  décembre,  au 
solstice  d'hiver,  recommençant  ensuite  à  diminuer  avec  la  dé- 
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clinaisoii /jusqu'au  21  mars^  où  elle  redevient  nulle;  c'est 
alors  réquinoxe  du  printemps. 

89.  L'observateur  étant  situé  en  un  point  quelconque  de 
réquateur,  son  horizon  passe  par  Taxe  de  la  terre  qui  contient, 
comme  on  IX dit,  les  centres  de  toutes  les  circonférences  dé- 
crites par  le  soleil.  Par  conséquent,  quelle  que  soit  la  position 
du  soleil  entre  les  deux  solstices ,  la  circonférence  qu'il  décrit  ce 
jour-là  est  coupée  par  Thorizon  en  deux  parties  égales;  donc 
à  réquateur  le  jour  est  constamment  égal  à  la  nuit.  C'est  ce 
qui  frappe  les  voyageurs  après  un  séjour  de  quelque  durée  à 
Qoito,  ville  située  au  Pérou  dans  la  région  de  l'équateur.  Bans 
cette  région ,  les  ombres  méridiennes  sont  dirigées  vers  le  sud 
depuis  le  21  mars  jusqu'au  21  septembre,  et  vers  le  nord  de- 
puis le  21  septembre  jusqu'au  21  mars. 

60.  Les  changements  de  position  du  soleil  dans  l'écliptique 
produisent  encore,  outre  l'inégalité  des  jours,  les  quatre  sai- 
sons de  l'année ,  c'est-à-dire ,  le  printemps ,  qui  dure  du  2 1 
mars  au  2 1 Juin  ;  \été,  du  21  juin  au  21  septembre;  Y  automne, 
de  là  an  21  décembre  ;  et  ensuite  V hiver  jusqu'au  21  mars. 

61 .  La  surface  du  globe  est  divisée ,  par  les  deux  tropiques 
et  les  deux  cercles  polaires,  en  cinq  parties  ou  zones ,  qui  sont 
Ihzone  torride,  les  zones  tempérées,  et  les  zones  glaciales. 

La  zone  torride  est  la  portion  du  globe  située  entre  les  deux 
tropiques.  On  lui  a  donné  l'épithète  de  torride ,  qui  signifie 
brûlée,  parce  que,  les  rayons  du  soleil  y  arrivant  dans  une 
direction  perpendiculaire,  il  en  résulte  une  chaleur  considé- 
rable. Néanmoins,  la  longueur  des  nuits  environ  égale  à  celle 
des  jours,  l'abondance  des  rosées  et  des  pluies  qui  rafraichis- 
seot  l'air,  et  les  vents  d'est  à  peu  près  constants  dans  cette  ré- 
gion ,  y  rendent  la  chaleur  supportable.  Elle  a  46^  55'  20"  de 
largeur,  ou  522  niyriamètres. 

Les  zones  tempérées  sont  les  deux  portions  comprises  entre 
les  tropiques  et  les  cercles  polaires.  Comme  elles  n'ont  jamais 
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Ib  soldl  au  zénith  d'an  de  leurs  poiots ,  sans  rec^oiç  ^Bf^- 
dant  ses  rayons  très-obliquemept,  elles  n'éprouvept  ni  cha- 
leurs trop  fortes,  lii  froids  excessifs,  ce  qui  leur  a  f^it  donner 
leur  nom.  Les  pays  situés  au  milieu  de  ces  zones ,  coi^me  ])f  ar- 
seiile ,  etc. ,  sont  les  plus  agréables  pour  habiter.  Chaque  zpne 
tempérée  a  43^  4'  40''  de  largeur,  ou  47a  myriapiètrps. 

Les  zones  glaciales ,  qui  s'étendent  depuis  les  cercle^  polairp^ 
jusqu'aux  p01es ,  sont  ainsi  nommées  parce  que  le  ffoid  Y  ^$t  ex- 
cessif pendant  la  plus  grande  partie  de  Vannée ,  à  caus^  de  l-ex- 
tréme  obliquité  des  rayons  solaires,  et  de  la  longueur  des  nuits. 
Chacune  d'elles  a  23'^ 2 7' 40''  de  largeur,  ou  2ai  myri^métres. 

En  ajoutant  cette  largeur  à  celle  de  la  zone  tempérée  etk]^ 
demi-largeur  de  la  zone  torride ,  on  retrouve  en  efîet  }000  my- 
riamètres,  ou  le  quart  du  méridien. 

Chaque  zone  tempérée  est  à  peu  près  six  foin  aussi  grande 
qu'une  zone  glaciale ,  et  la  zone  torride  dix  foii;  aussi  grande 
qu'une  zone  glaciale. 

6â.  On  appelle  climat,  une  portion  de  la  surface  du  globe 
comprise  entre  deux  parallèles  situés  de  manière  que  (e  p)aç. 
grand  jour  de  l'année  est  plus  long  d'une  demi-heure ,  qu  4*un 
mois,  au  parallèle  le  plus  éloigné  de  l'équateur,  qu'àcel^i  qui 
eh  est  le  plps  rapproché.  On  distingue  donc  deux  sortes  de 
climats  :  ceux  de  demi-heure,  compris  entre  l'équateur  et  cha- 
que cercle  polaire ,  et  ceux  de  mois ,  compris  entre  iin  cercl^ 
polaire  et  son  pôle.  Nous  ayons  vu  qu'au  cercle  polaire  le  plus 
grand  jour  est  de  24  heures,  et  qu'à  l'équateur  il  est  toujours 
de  12  heures.  Il  y  a  donc  24  climats  de  demi-hewre  depuis  Té- 
quateur  jusqu'à  chaque  cercle  polaire;  et  chaque  pôle  ayant  un 
jour  de  six  mois,  il  n'y  a  que  six  climats  de  mois  entre  un  cer- 
cle polaire  et  le  pôle  correspondant.  Ainsi  chaque  hémisphère 
est  divisé  en  30  climats,  ce  qui  fait  60  pour  la  surface  entière 
du  globe.  Les  climats  de  demi-heure  ne  sont  pas  éga^x  entre 
evpL  ;  leur  largeur  diminue  à  mesure  qu'on  va  de  l'équateur 
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usa  eeitles  polaires.  Aa  contraire ,  le$  dilnals  de  mois  aug» 
mentent  en  largeur  en  allant  du  cercle  polaire  h  son  pôle.  Tous 
les  pays  situés  dans  iin  même  climat  ont  les  saisons  de  Tannée 
semblables,  et  liss  joprs  égaux  à  la  même  époque. 

ÎIII.  —  Variation  du  diamètre  apparent  du  soleiL  —  Orbite 
elliptique.  —  Apogée.  •—  Périgée.  —  Dietance  moyenne. 
—  Grandeur. 

63.  Le  soleil,  parvenu  au  plus  haut  point  de  sa  course  ^ 
paraît  nous  offrir  chaque  jour  un  disque  de  même  diamètre. 
Mais  on  constate  aisément  des  variations  sensibles  dans  sa  gran- 
deur, en  l'observant  à  différentes  époques  à  Taide  d'un  instru- 
ment spécial  nommé  micromètre  ou  mieux  héliomètre  (mesure 
du  soleil).  Il  est  composé  de  deux  flls  très-fins,  Fun  fixe.  Vautra 
mobile  par  le  moyen  d'une  vis,  dont  chaque  tour  le  rapproche 
ou  l'éloigné  du  premier  d'une  quantité  égale  à  une  minute.  Oii 
place  l'instrument  de  manière  que  les  fils  réunis  en  un  seul 
touchent  le  bord  inférieur  du  soleil ,  puis  on  éloigne  le  fil  mo- 
bile de  manière  à  le  rendre  tangent  au  bord  supérieur.  L'ai- 
guille d'un  cadran  fixé  à  la  vis  indique  combien  pn  lui  fait  faire 
de  tours  et  de  fractions  de  tour,  et  par  conséquent  combien  de 
minutes  et  de  fractions  de  minute  a  le  diamètre  apparent  du 
soleil.  Le  maximum  de  ce  diamètre  apparent,  qui  est  de  33' 
S5",6,  a  lieu  le  1®^  janvier,  le  minimum,  de  81'  81",  corres- 
pond au  t^^  juillet. 

Comme  on  ne  peut  raisonnablement  admettre  que  le  soleil 
change  périodiquement  de  dimensions ,  on  est  forcé  de  conclura 
que  les  variations  de  son  diamètre  apparent  ne  peuvent  provenir 
que  d'un  changement  de  distance. 

Or,  si  un  objet  de  grandeur  ÂB  (fig.  19),  situé  d'abord  ii 
une  distance  D  d'un  observateur  placé  au  point  0 ,  est  ensuite 
transporté  parallèlement  à  lui-même  jusqu'à  une  distance  V 
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de  l'obsenratenr ,  les  angles  sous-tendus  P,  P',  sons  lesquels 
Tobservateur  Tapercevra  successivement^  seront  en  raison  in- 
verse  des  distances;  car  l'angle  P==-^,  et  de  même  l'angle 
P'=  ^,  on  aura  donc  P  :  P'::  -^:tf::4  :i;  donc  le  diamè- 
tre apparent  de  l'objet  diminue,  aux  yeux  de  l'observateur,  en 
raison  inverse  des  distances  ;  et  réciproquement^  les  distances 
doivent  augmenter  en  raison  de  la  diminution  du  diamètre  ap- 
parent. Mais  avec  rhéliomètre ,  on  peut  déterminer  jour  par 
jour  le  rapport  des  variations  du  diamètre  apparent  du  soleil  ; 
par  conséquent,  il  sera  facile  d'en  conclure  le  rapport  des  va- 
riations de  sa  distance.  D'où  il  résulte  que  si  à  partir  d'un  point 
fixe  F  (fig.  20),  représentant  la  terre,  on  mène  une  droite  FA 
dans  une  direction  fixe ,  et  qu'à  partir  de  cette  droite,  on  cons« 
truise  les  angles  AFB,  AFG,....  déterminés  par  les  positions 
méridiennes  du  soleil  observées  à  différents  jours  de  l'année,  en 
choisissant  une  longueur  F  A  comme  unité ,  pour  y  rapporter 
les  distances  du  soleil  correspondantes  aux  diamètres  apparents 
observés  les  mêmes  jours  que  ci-dessus,  et  prenant  sur  ces 
droites  des  distances  FB,  FC,...  dans  le  rapport  des  diamètres 

apparents,  la  courbe  menée  par  les  points  A,  B,  G, ainsi 

déterminés,  représentera  exactement  l'orbite  relative  décrite  par 
le  soleil  autour  de  la  terre.  La  construction  donne  une  courbe 
sensiblement  plus  longue  que  large,  c'est-à-dire,  elliptique, 
dont  le  point  F  occupe,  non  le  centre,  mais  un  des  foyers.  Ainsi 
le  soleil ,  en  vertu  de  son  mouvement  propre  dirigé  d'occident 
en  orient ,  parcourt  le  zodiaque  en  décrivant  l'écliptique  qui  est, 
non  un  grand  cercle,  comme  nous  l'avons  supposé  jusqu'ici^ 
mais  une  ellipse,  dont  la  terré  occupe  un  foyer. 

64.  La  terre ,  occupant  un  foyer  F  de  l'écliptique ,  est  donc 
excentrique  à  cette  courbe.  Sa  distance  FO  au  centre  0  s*ap- 
pelle  excentricité.  Le  point  P  de  l'orbite  solaire ,  le  plus  rap- 
proché de  la  terre,  se  nomme  le  périgée  de  cette  orbite ,  et  le 
point  £  diamétralement  opposé,  qui  en  est  le  plus  éloigné,  se 
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nomme  V apogée.  Le  demi-grand  axe  0  P,  étant  égal  à  la  demi- 
somme  des  distances  F  P^  F  P^  et  par  conséquent  à  la  àeuiï- 
somme  des  distances  périgée  et  apogée  ¥P,  F£,  représente  la 
distance  moyenne  du  soleil  à  la  terre.  Le  grand  axe  EP  de  Té- 
cliptiqne  se  nomme  la  ligne  des  apsides. 

Il  est  facile  de  déterminer  les  distances  périgée  et  apogée  du 
soleil  en  prenant  la  distance  moyenne  pour  unité.  Car  le  dia- 
mètre apparent  du  soleil  au  périgée  P  égalant  32'  z^"fi,  et  son 
diamètre  apparent  à  l'apogée  E  égalant  3i'  31",  comme  les  dis- 
tances sont  toujours  en  raison  inverse  des  diamètres  appa- 
rents (63),  on  aura  la  proportion  FP  :  FE  :  :  31'  81"  :  32'  35",6  : 
d'ottrondéduitFP-+-FE:FP::31'31"4-32'35",6:3i'3l", 
ou  bien  2  :  FP  ::  64'  6",6  :  31'  31",  ce  qui  donne  FP  = 
0,98321,  et  par  suite  F£=  l,oi679. 

Donc  l'excentricité  de  l'écliptique  ou  la  distance  0F  = 

0,01679*. 

Réciproquement,  en  partant  de  cette  valeur  pour  l'excentri- 
cité, on  trouve  exactement  les  mêmes  distances  relatives  que 
celles  qui  résultent  de  la  mesure  des  diamètres  apparents.  Lors- 
que l'on  connaît  la  distance  D  de  la  terre  à  un  seul  point  de 
l'orbite  solaire,  la  distance  D' à  un  autre  point  quelconque  sera 
donnée  par  la  proportion  (63)  P'  :  P  :  :  D  :D',  où  P  et  F  repré- 
sentent les  diamètres  apparents  qui  correspondent  aux  distances 
D  et  D'. 

*  Delambre,  dans  ses  tables  da  soleil  calculées  poar  Tannée  1810,  et  qui 
serrent  de  base,  au  moins  en  France,  à  tous  les  calculs  astronomiques, 
donne  16'  17",79  pour  le  demi-diamètre  apparent  du  soleil  au  périgée,  oh 
32'3ô*,ô8  pour  le  diamètre  entier.  L'excentricité  calculée  pour  1810,  d'a- 
près les  mêmes  tables,  est  0,0167905427.  Dans  son  Astronomie,  Delambre 
porte  la  yariation  annuelle  de  l'excentricité  à  0,00000041632;  mais  si  on 
la  calcule  d'après  ses  tables  du  soleil,  on  trouve  la  valeur  un  peu  plus  forte, 
0,00000041644;  c'est  la  quantité  dont  l'excentricité  diminue  maintenant 
chaque  année.  Si  on  multiplie  cette  quantité  par  30  et  qu'on  retranche  le 
produit  de  la  valeur  de  l'excentricité  pour  1810,  on  trouve  qu'en  1840  l'éx* 
centrkité  n'est  plus  que  de  0^0167780495. 
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(](.  i   le  moyen  de  tracer  réclipti<ttiê  sur 

1 .  . _  ;i  sphère  céleste,  dont  nous  avons  dit 

^  ».e  ^  on  grand  cerde.  Or,  il  ne  faut  pas 

uc  recliptlque  appartienne  réellement  à  la 
V  !^t  aussi  éloignée  de  nous  que  les  étoiles, 
,  Jtt'rile  se  trouve  dans  un  plan  passant  par  le 
vHiv.  et  incliné  de  23®  27'  40"  sur  Téquateur;  de 
xtvle  tracé  sur  la  sphère  céleste  est  simplement 
•vHi  Ju  plan  de  cette  orbite  avec  la  sphère  céleste,  ou 
^  V  ^  le  tous  les  points  du  ciel  que  le  soleil  nous  cache 
^^ineut  dans  sa  révolution  annuelle. 
'  V  U  distance  absolue  du  soleil  à  la  terre  se  détermine 
I  pj^  la  méthode  des  parallaxes  (25).  Supposons  deux 
0  ^1 0'  (fig.  21)  situés  sur  un  inême  méridien  et  distants 
t  V  eux  de  636  myrlamètres,  valeur  du  rayon  de  là  terre. 
iManin^ns  qu»on  mène  au  pôle  de  la  sphère  céleste  les  droites 
IIP  0'P'>  qui  seront  sensiblement  parallèles.  Soit  S  la  positl 
du  centre  du  soleil  passant  au  méridien  ;  si  Ton  dirige  à 
Doiut  les  rayons  0  S,  O'S ,  et  qu'on  mène  le  rayon  OS'  parallèle 
i  O'S   Tangle  OSO'  sera  celui  sous  lequel  on  verrait  le  rayoû 
terrestre  si  Ton  se  transportait  au  centre  du  soleil,  c'est-à-diré 
sera  la  parallaxe  du  soleil.  Cfr,  l'angle  OSO'  se  détermine  aisé* 
tncût ,  puisqu'il  égale  Tangle  SOS'  =  SOP  — SO'P',  et  que  les 
anales  SOP,  S  0' F  sont  immédiatement  donnés  par  Tobserva- 
tion  i  leur  différence  égale  8",6.  Mais  il  résulte  d'expériences  pré- 
cises faites  avec  le  micromètre  â  double  image  et  des  tables 
construites  d'après  les  résultats  ainsi  obtenus ,  qu'un  objet  qui 
sous-tend  un  angle  de  1"  est  à  une  distance  égale  à  !ï06  oeo  fois 
ses  dimensions ,  que  pour  un  angle  de  2"  il  est  à  une  distance 
^a!e  à  103  000  fois  ses  dimensions,  enfin  que  pour  un  angle  de 
8",6  il  est  à  23  984  fois  ses  dimensions  :  par  conséquent,  la  dis- 
tance moyenne  du  soleil  à  la  terre ,  qui  correspond  à  un  angle 
pe  8", 6  sous-tendu  par  le  tayoa  terrestre  moyeu,  Ott  6a6 
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myriamètres  f«  ^le  23984  fois  ce  rayon,  c'est-à-dire 
15269  813 myriamètres  et  |,  ou  15270000  myriamètresàis? 
myriamètres  près. 

66.  Le  micromètre  à  double  image,  aussi  nommé  lunette  de 
Rochon,  qui  l'inventa  en  1777,  est  une  lunette  dont  le  tube 
gradué  contient  deux  prismes  en  cristal  de  roche,  égaux ,  rec- 
tangulaires et  opposés,  mobiles  dans  Tintérieur  de  la  lunette, 
entre  l'objectif  et  le  foyer  principal.  Cette  lunette;  par  suite  du 
double  pouvoir  réfringent  des  prismes  et  de  la  manière  dont  ils 
(mt  été  ajustés,  donne  deux  images  de  l'objet  sur  lequel  on  la 
dirige,  et  l'on  fait  mouvoir  les  prismes  pour  amener  les  images 
exactement  au  contact.  Le  point  du  tube,  vis-à-vis  lequel  les 
prismes  se  sont  arrêtés,  indique  l'angle  cherché,  dont  le  chiffre 
de  la  graduation  donne  la  valeur.  A  côté  des  chiffres  de  gradua- 
tion on  lit  sur  le  tube  une  seconde  série  de  nombres,  obtenus  eu 
divisant  l'unité  par  la  tangente  de  l'angle  correspondant.  Ainsi , 
àcété  de  V,  2',  a',  4',....  on  voit  les  nombres,  3438,  1719, 
1146859,....  par  lesquels  il  faut  multiplier  la  grandeur  réelle 
de  l'objet  pour  avoir  sa  distance.  Réciproquement ,  pour  déter- 
miner la  grandeur  d'un  objet  dont  on  connaît  la  distance,  o& 
met  les  deux  images  au  contact ,  on  prend  sur  le  tube  le  norii- 
bre correspondant,  et  la  distance  divisée  par  ce  nombre  donde 
la  grandeur  de  l'objet. 

67.  La  parallaxe  du  soleil  a  été  calculée  en  divers  lieux  avec 
le  plus  grand  soin ,  et  déterminée  par  des  moyens  susceptibles 
d'une  bien  plus  grande  précision ,  fournis  par  l'observation  dés 
passages  de  Vénus  sur  le  soleil  (136).  €'esl  en  comparant  tops 
ces  résultats  qu'on  a  fixé  la  parallaxe  horizontale  du  soleil  à 
S'',S776  ou  approximativement  8",6.  La  parallaxe  erdinsiire  du 
sokit^  du  sa  réduction  au  centre,  est!  l'angle  foriné  par  les' 
tayonâ  vistiels  dirigés,  du  centre  du  soleil;  au  lieu  de  l'observa- 
tion et  au  «entre  de  la  terre.  Si,  le  lieu  de  l'observation  ne 
duttgMitt  f9Bé  le  soleil  tient  au  zénifti  lei^devs  rayoitt  tituils 
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se  confondent  avec  le  prolongement  du  rayon  terrestre  ;  alors 
la  parallaxe  devient  nulle  ;  elle  augmente  progressivement  à 
mesure  que  le  soleil  s'éloigne  du  zénith^  et  atteint  son  tàaxi- 
mum  à  rhorizon,  où  elle  prend  le  nom  àe  parallaxe  horizon- 
tale. Alors  le  rayon  visuel  mené  du  soleil  au  lieu  de  l'observa- 
tion devient  perpendiculaire  au  rayon  terrestre ,  qu'on  voit  par 
conséquent^  du  soleil,  dans  toute  sa  longueur,  et  non  en  rac- 
courci par  suite  de  son  obliquité ,  comme  dans  les  positions  pré- 
cédentes du  soleil,  le  lieu  de  l'observation  restant  fixe.  Dans  le 
cas  de  la  parallaxe  horizontale,  le  triangle  formé  par  le  centre 
du  soleil  9  le  centre  de  la  terre  et  le  lieu  de  l'observation ,  deve- 
nant rectangle  en  ce  lieu,  donne  (d'après  ma  Trigonométrie, 
sect.  2,  prop.  i)  la  proportion  suivante  :  l  est  au  sinus  de  la 
parallaxe  horizontale  comme  la  distance  du  soleil  à  la  terre  est 
au  rayon  terrestre.  Ainsi,  le  rapport  de  la  distance  d'un  astre  à 
la  longueur  du  rayon  terrestre  fait  connaître  sa  parallaxe  hori^ 
zontale  ;  et  réciproquement,  si  l'on  vient  à  déterminer  par  l'ob- 
servation la  parallaxe  horizontale  d'un  astre ,  on  en  déduira  sa 
distance  exprimée  en  unités  égales  au  rayon  de  la  terre.  Quant 
à  la  parallaxe  ordinaire  à  une  hauteur  quelconque ,  il  est  facile 
de  voir  qu'elle  est  égale  à  la  parallaxe  horizontale  multipliée  par 
le  sinus  de  la  distance  de  l'astre  au  zénith.  C'est  la  parallaxe 
horizontale  du  soleil  qu'on  a  déterminée  ci-dessus,  en  prenant 
une  base  d'observations  égale  à  636  myriamètres,  qui  est  la 
longueur  du  rayon  terrestre.  La  parallaxe  horizontale  du  so- 
leil ,  ou  d'un  astre  en  général ,  est  la  moitié  de  l'angle  sous  le- 
quel on  verrait  la  terre,  si  l'on  était  transporté  au  centre  du 
soleil  ou  de  l'astre.  Dans  toutes  les  observations  relatives  à  la 
parallaxe,  il  faut  tenir  compte  de  la  réfraction,  dont  la  valeur, 
en  général,  est  bien  plus  considérable.  Il  est  clair  qu'il  faut  la 
retrancher,  lorsqu'on  observe  sa  distance  du  zénith.  Ainsi,  la 
distance  réelle  d'un  astre  au  zénith  est  égale  à  la  distance 
zénithale  apparente,  plus  la  réfraction,  moins  Iq  paroMaxe^ 
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Les  tables  dn  soleil  eoDtiennent,  pour  tontes  les  hauteurs,  la 
yalenr  de  la  réfraction  diminaée  de  la  parallaxe,  afin  de  corri- 
ger à  la  fois  les  deux  causes  du  déplacement  apparent  de  Tastre. 

68.  Au  reste ,  la  parallaxe  horizontale  de  s",  6  est  relative  à 
la  distance  moyenne  du  soleil  ;  elle  augmente  au  périgée  et  di- 
minue à  Fapogée.  La  différence  correspond  à  une  distance  de 
512  728  myriamètres,  ou  environ  600000  myriamètres  en 
nombre  rond  :  c'est  la  différence  dont  le  soleil  est  plus  près  de 
nous  en  hiver,  au  21  décembre,  qu'en  été,  au  31  juin.  La 
grande  différence  de  température  qu'on  éprouve  dans  ces  deux 
saisons  provient  de  l'extrême  obliquité  des  rayons  du  soleil  ea 
hiver,  et  de  l'inégalité  de  la  durée  des  jours  et  des  nuits  (73). 

Voici  les  dimensions  de  l'orbite  solaire  : 

Dist.  périgée 23581  ^  rayons  terrestres,  ou  15013449  myr. 

Dist.  apogée 24386  |  rayons  terrestres,  ou  15526177  myr. 

Dist.  moyenne 23984     rayons  terrestres,  ou  15269813  myr. 

Grand  aie  de  Torbite.  47968     rayons  terrestres ,  ou  30539626  myr. 

Excentricité. ........  402  f  rayons  terrestres ,  ou     256364  myr. 

L'excentricité  égale  à  fort  peu  près  j\g  du  grand  axe. 

La  distance  moyenne  du  soleil,  calculée  plus  exactement 
ayec  la  parallaxe  8",5776,  égale  15309835  myr.,  en  employant 
le  rayon  terrestre  moyen  adopté  plus  haut  (49)  ;  mais  nous  pen-* 
sons  qu'il  vaut  mieux  prendre,  dans  ce  calcul,  pour  rayon  ter- 
restre moyen ,  celui  de  la  terre,  supposée  sphérique  et  équiva-* 
lente  à  l'ellipsoïde  dont  elle  a  la  figure.  Ce  rayon  égalant 
6363162  mètres,  on  a,  pour  la  distance  du  soleil  15  301438 
myriamètres  ou  15000000  myriamètres  à  1438  myriamètres 
près.  (Voyez  notre  Ck)mplément  du  Cours  de  Cosmographie, 
n.  116). 

Au  reste,  il  ne  faut  pas  croire  qu'on  puisse  trouver  rigoureu- 
sement la  distance  &u  soleil  à  la  terre.  Car  on  l'obtient  an 
moyen  de  la  parallaxe  du  soleil  qui  est  un  angle  très-petit,  et 

une  erreur  d'un  dixième  de  seconde^  la  seule  qu^on  ait  à  crain^ 

'  ê 
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dre  en  opéralit  bien  avec  las  instmmQQts  actnds ,  amène  encore 
une  inexactitude  s'éleTant  à  ^  de  la  distance  totale^  on  1 77  900 
myriamètres. 

On  se  forme  aisément  une  idée  de  la  grande  distance  du  so-  ^ 
leil,  en  remarquant  qu'un  boulet  de  34,  chassé  par  6  kilogram 
mes  de  poudre,  a  une  vitesse  initiale  de  548  mètres  par  seconi|Q> 
on  1 972800  mètres  par  heure.  Le  boulet ,  en  conservant  cettQ 
vitesse,  parcourrait  donc  4  734  myriamètres  par  jour,  et  motr 
trait  encore  près  de  9  ans  pour  arriver  au  soleil. 

69.  On  détermine  la  grandeur  du  soleil  au  moyen  de  m  pa- 
rallaxe et  de  son  diamètre  apparent.  La  parallaxe  horizontale 
du  soleil,  à  sa  distance  moyenne ,  est  (67)  de  8",6^  c'esH-dûn^ 
que  le  rayon  de  la  terre  vu  du  centre  du  soleil  sous-tend 
alors  cet  angle  de  8",  6,  et  par  conséquent  son  diamètre  sous- 
tend  Tangle  double  17'',  2.  Or,  le  diamètre  du  soleil  sous-tend  au 
périgée  un  angle  de  32'3ô'',6,  et  à  Tapogée  un  angle  de  3l'  3f '%- 
il  sous-tend  donc,  à  la  distance  moyenne,  un  angle  de 
32- 3",3,  ou  1923',3.  Mais  comme,  àla  môme  distance,  les  dia- 
mèti'cs  réels  sont  dans  le  rapport  des  diamètres  apparents ,  il 
est  clair  que  le  diamètre  du  soleil  est  à  celui  de  la  terre  comme 
1 923",3  est  4 17",2,  ou  à  très-peu  près  comme  ill,8  est  à  i. 
Les  volumes  des  deux  globes  devant  être  comme  les  cubes  de 
ces  nombres,  c'est-à-dire  comme  (111,8)^  est  à  i,  il  en  résulte 
que  le  soleil  est  l  889  â89  fois  aussi  gros  que  la  terre ,  ou  près 
de  1  400  000  fois. 

XIY.  -^  Inégalité  du  mouvement  angulaire  du  soleil,  --* 
Inégalité  de  la  durée  des  saisons. 

70.  Le  mouvement  angulaire  apparent  du  soleil  dans  son 
orbite  n'est  pas  uniforme.  Si,  au  i*^  janvier.  Ton  trace  une 
droite  sur  un  plan  pour  représenter  le  rayon  visuel  mené  de  U 
tep:e  ^^  poUH,  dit  fayof^  vecteur,  et  qu'observant  sa  position 
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diaqne  jow  avee  FiBstniinent  des  passages,  oh  rapporte  sur  le 
plan  tous  les  rayons  vectears,  on  voit  qoe  les  angles  mesurant 
les  arcs  décrits  par  le  soleil  dans  des  temps  égaux  ne  sont  pas 
égaux.  Ainsi,  en  1840,  le  soleil  a  décrit  le  1^'  janvier,  on  aa 
périgée,  nn  arc  de  61'  10",  08  ea  94  heures  (temps  moyen),  et  le 
i*''' juillet,  ou  à  Tapogée,  il  n'a  plus  décrit  dans  le  même  temps 
qu'un  «rfi  de  57'  1 1",76.  Cette  irrégularité  de  yitesse  n'est  pi|s 
une  appareilce  due  à  des  effets  purement  optiques ,  mais  pro- 
vient d'un  ralentissement  réel  qui  a  lieu  dans  la  marche  du  so- 
leil à  mesure  qu'il  s'éloigne  de  la  terre.  En  effet,  un  même  arc 
décrit  par  le  soleil  doit  bien,  ainsi  que  tout  autre  objet  (68) , 
paraître  d'autant  plus  petit  qu'il  est  plus  éloigné  du  lieu  d'où 
on  l'observe.  Mais  si  l'inégalité  des  arcs  décrits,  ou  des  vitesses 
apparentes,  provenait  uniquement  de  l'inégalité  des  distances , 
ces  vitesses  seraient  proportionnelles  aux  diamètres  apparents  « 
qui  sont  32'  35",  6  au  périgée,  et  si'  31''  à  l'apogée  ;  de  sorte 
qu'on  devrait  avoir  la  proportion  33'  85",6:3l'  3i"::6l'  lo",  08 
:  57'  11",  76.  Or,  il  est  évident  que  cette  proportion  n'a  pas 
lien,  le  qujttrième  t^rme  étant  trop  faible  de  â'  environ.  Donp 
là  vitesse  réelle  on  le  mouvement  réel  du  soleil  n'est  point  uni- 
forme. On  sait  qu'on  appelle  en  général  vitesse  l'espace  par- 
couru dans  l'unité  de  temps  qui  est  ici  le  jour  solaire  moyen. 

La  vitesse  moyenne  du  soleil,  qui  est  tantôt  plus  grande, 
tantôt  plus  petite  que  sa  vitesse  réelle ,  s'obtient  en  divisant  les 
360^  de  l'écliptique  par  365<-  5***  48'  51",  longueur  moyenne  de 
\ année  ou  de  la  période  de  temps  qu'il  met  à  parcourir  son  or- 
bite (89).  Le  calcul  donne  59'  8",  33  pour  la  valeur  de  la  vi- 
tesse moyenne  du  soleil  ou  de  l'espace  qu'il  parcourt  par  jour, 
l'on  dans  l'autre. 

71.  Nous  avons  vu  (64)  que  si  Ton  prenait  pour  unité  la  dis- 
tance moyenne  du  soleil  à  la  terre,  les  distances  périgée  et  apo- 
gée, conclues  de  l'observation  du  plus  grand  et  du  plus  petit 
diamètre  apparent,  avaient  pour  valeurs  relatives  0,98321  et 

5. 
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1,01679.  En  prenant  de  même  pour  unité  la  vitesse  moyenne 
da  soleil^  les  valeurs  relatives  seront  1,03386  an  périgée,  et 
0,96614  à  Tapogée.On  voit  donc  qa'il  existe  un  rapport  entre 
la  loi  de  la  variation  de  la  vitesse  et  celle  de  la  distance.  Or^  si 
Ton  compare,  d'un  côté,  les  expressions  numériques  des  vitesses 
à  différentes  époques  par  rapport  à  la  vitesse  moyenne  prise 
pour  unité,  et,  d'un  autre  côté,  les  distances  correspondantes 
aux  mêmes  époques  respectives  prises  aussi  par  raptK)rt  à  l'unité 
de  distance,  on  trouve  que  la  variation  de  la  vitesse  angulaire 
a  lieu  dans  un  rapport  plus  que  double  de  la  variation  de  dis- 
tance, et  le  calcul  montre  que  le  premier  rapport  est  précisé- 
ment l'inverse  du  second  rapport  multiplié  par  lui-même,  c'est- 
à-dire  de  son  carré,  comme  on  peut  le  conclure  des  valeurs  ex- 
trêmes citées  tout  à  l'heure  ;  ce  qu'on  énonce  en  disant  que  les 
vitesses  sont  dans  le  rapport  inverse  du  carré  des  distances. 
Par  conséquent,  comme  la  vitesse  se  mesure  par  l'angle  par- 
couru, si  l'on  représente  par  A,  A',  les  angles  décrits  dans  des 
temps  égaux  en  deux  points  quelconques  de  l'orbite,  et  par 

D,  D',  les  distances  correspondantes,  on  aura  A  :  A'  ::  A  î^* 

Faisant  A'  =  l  et  D'  =  i,  il  vient  A  =^7,  ce  qui  montre  que 

AD*  égale  une  quantité  constante.  Ainsi,  le  carré  du  rayon  vec- 
teur, multiplié  par  l'angle  qu'il  décrit  en  un  jour,  donne  un 
produit  constant  pour  tous  les  points  de  l'orbite.  Or,  l'angle  dé- 
crit A  se  mesurant  par  l'arc  a  correspondant,  si  l'on  prend  deux 
positions  assez  rapprochées  du  rayon  vecteur  R,  pour  que  l'arc 
intercepté  sur  l'orbite  se  confonde  avec  un  arc  circulaire,  la  loi 
sera  encore  la  même,  et  le  secteur  elliptique,  devenant  égal  au 
secteur  circulaire,  aura  pour  mesure  l'arc  parcouru,  multiplié 
par  la  moitié  du  rayon  vecteur,  c'est-à-dire  ^  D  a.  Mais  les  arcs 
qui  correspondent  à  un  même  angle  au  centre  étant  proportion- 
nels aux  rayons ,  si  l'on  appelle  a  l'arc  correspondant  au  rayon 
i,  onauraa  :  D  ::  a  :  1,  d'oiia=:aD,  par  conséquent  la  sur- 
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face  da  secteur  décrit  dans  ronité  de  temps  égale  |  D*.  a.  Cette 
mesure  étant  constante  pour  tous  les  points  de  Torbite ,  il  en 
résulte  que  le  secteur^  décrit  dans  un  nombre  quelconque  n 
d'unités  de  temps,  aura  pour  mesure  n  fois  cette  valeur  ;  ce  qui 
conduit  à  cette  grande  loi  générale,  que  les  surfcices  ou  aires 
décrites  en  temps  égaux  seront  égaies ,  et  que  les  aires  décria 
tes  dans  des  temps  inégauoi  seront  proportionnelles  aux 
temps. 

C'est  la  seconde  des  lois  de  Kepler;  nous  y  reyiendrons  plus 
tard  (148^151). 

72.  L'année  se  subdivise  en  quatre  parties  principales  nom- 
mées saisons^  qui,  dans  l'ordre  du  calendrier,  sont  Y  hiver,  le 
printemps  9  Vété,  Y  automne ,  et  correspcmdent  respectivement 
au  temps  que  le  soleil  emploie  pour  parcourir^  l^  le  quart  de 
Técliptique  compris  entre  le  premier  point  du  Capricorne  ou  le 
solstice  d* hiver  eX  le  premier  point  du  Bélier  ou  Yéquinoxe  du 
printemps  ;  2^  le  quart  compris  entre  ce  dernier  point  et  le  pre- 
mier point  du  Cancer  ou  le  solstice  d'été;  3^  le  quart  compris 
entre  ce  dernier  point  et  le  premier  point  de  la  Balance  ou  1'^- 
quinoxe  d'automne;  4^  le  quart  compris  entre  ce  dernier  point 
et  le  solstice  d'hiver. 

Les  quatre  saisons  n'ont  pas  une  égale  durée.  Leur  inégalité 
provient  des  variations  qui  surviennent  dans  la  vitesse  et  dans 
la  distance  du  soleil.  C'est  en  effet  l'entrée  du  soleil  dans  les 
différents  signes  qui  détermine  les  saisons  ^  et  son  entré^  dans 
cbaque  signe  dépend  évidemment  de  sa  vitesse  et  de  sa  position 
sur  l'écliptique  au  moment  où  il  s'approche  du  signe.  Pour 
notre  hémisphère^  c'est  l'été  qui  est  la  saison  la  plus  longue^  et 
l'hiver  la  plus  courte. 

Yoici,  pour  1840,  quelle  a  été  l'époque  de  l'entrée  du  soleil 
dans  chaque  signe,  et  le  temps  qu'il  a  mis  à  le  parcourir,  ex- 
primé en  temps  moyen  au  méridien  de  Paris. 
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DUKÉE 

SIGNES. 

Aim£È. 

MOIS. 

ENTRÉE  DU  SOLEIL. 

du  séjour  du 

soleil. 

Cspricorne. 

1839 

décemb. 

22  à 

11" 

32' 

"""""^-IsBUe-a*! 

YerêtAVL 

1840 

janvier. 

20 

10 

8 

foir. 

2d    14    42 

Msnona, 

M: 

février. 

19 

0 

60 

soir. 

30      0      Ô 

Bélier. 

id. 

mars. 

20 

0 

âO 

soir. 

• 

31     12     15 

Taureau. 

id. 

avril. 

21 

î 

5 

mai 

30      0     14 

Gémeaux. 

id. 

mai. 

21 

1 

19 

mat. 

31      8     38 

Cancer, 

id. 

juin. 

21 

9 

67 

mat. 

v 

{31     10     68 

Lion. 

id. 

juillet. 

^22 

8 

55 

soir. 

31       6     31 

Vierge, 

id. 

août. 

23 

3 

bf^ 

mat.  i  .         ,      . 
Ho    2d     36 

BilUnclu 

id. 

s^temb. 

23 

P 

2 

mat. , 

30      8      i 

âcbrpîon. 

U. 

octobre. 

23 

8 

n 

mat. 

29    10     30 

Sagittaire. 

id. 

nbvemb. 

22 

4 

41 

rtiat. 

.    129    22     42 
soir.  J 

Capricorue. 

id. 

décemb. 

21 

5 

23 

D*après  ce  tableau ,  on  a  pour  la  durée  de  chaque  saison ,  èii 
négliges^t  les  secondes , 

Hiver,  «ô*-  l»»-  ta' 

Printemps,  92  21      7 

Été,  93  14      H 

Automne,  89  17    91 

Année  1840,        365^-      b^'  6i' 

On  voit  qu'en  1840  le  soleil  est  resté  186^-  11**-  12'  dans 
rfaémist>bère boréal,  et  178^*  18'*'  39' dans rhémispbère  austral; 
€e  qui  fait  une  différence  de  V-  lO"*  33'  en  faveur  du  boréal. 

73.  Le  soleil  est  plus  près  de  nous  l'hiver  que  Tété,  et  la  diffé- 
rence de  distance  est  de  ôooooo  myriamêtres.  Mais  il  fait  bien 
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1^  froid  IlÛTèr,  par  suite  de  troii  esoM  distinctes  qui  tioû* 
eoinrëiit  an  m^e  but  ;  la  principale  eanse  isst  dne  à  la  Idn^ 
gaenr  des  nnits  d'hiyer^  qui  dorent  environ  16  htnres  snr  34, 
Le  soleil,  n'étant  alors  qne  8  heures  an-dessus  de  l'horizon,  ne 
loi  envoie  dé  la  chaleur  que  pendant  ce  temps;  an  lieu  qoe| 
Tété,  l'horiion  recevant  pendant  16  heures  la  chaleur  du  sdldl, 
doit  en  éprouver  une  bien  p)us  grande  élévation  de  tempéra- 
ture'". L'autre  cause  est  due  à  l'obliquité  des  rayons  du  soleil» 
bien  plus  grande  en  hiver  qu'en  été.  Pradant  l'hiver,  le  soleil 
s'élevant  peu  au-dessus  de  Tborizon,  ses  rayons  y  tombent  très- 
obliquement  ,  tandis  que  l'été  ils  y  arrivent  presque  perpendi- 
calaireqient.  Or»  la  quantité  de  cbalear  absorbée  par  un  corps 
diminue  à  mesure  que  les  rayons  deviennent  plus  obliques.  En 
QQtre»  cet  effet  s'augmentant  par  Id^  dureté  ou  presque  le  poU 
qae  la  terre  acquiert  l'hiver,  étant  contractée  par  le  froid»  ce  qui 
loi  fait  réfléchir  un  bien  plus  grand  nombre  de  rayons ,  il  en 
résulte  que  la  terre  doit  bien  moins  s'échauffer  l'hiver  que  l'été» 
où  la  terre  ramollie  absorbe  aisément  les  rayons  du  soleil  deve« 
nos  presque  perpendiculaires.  La  troisième  cause  est  due  à  la 
grande  déperdition  de  chaleur  qu'éprouvent  l'hiver  les  rayons 
en  traversant  une  bien  plus  grande  épaisseur  de  l'atmosphère 
et  des  couches  beaucoup  plus  denses»  à  cause  de  leur  direction 
oblique,  tandis  que  l'été,  par  la  raison  contraire»  ils  arrivent  à 
la  terre  avec  presque  toute  leur  force. 

74.  L'hémisphère  austral  est  bien  plus  froid»  à  latitude 
égale,  que  l'hémisphère  boréal  ;  ce  qui  provient  de  la  différence 
de  conformation  des  deux  hémisphères.  L'austral  contient  une 
bien  plus  grande  étendue  de  mer  que  le  boréal;  par  conséquent 
les  glaces  qui  s'y  forment  l'hiver,  étant  en  bien  plus  grande 
quantité  que  dans  le  second»  absorbent,  en  se  fondant,  une 
énorme  quantité  de  chaleur  à  l'état  de  calorique  latent.  Ceci 

*  Voyez ,  poar  plus  de  déreloppement»  notre  Complément  da  GourB  de 
Comogn^phie»  n^  ôft. 
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se  prouve  directement  par  mne  expérience  fort  simple,  qui  con- 
siste à  mêler  un  kilogramme  de  glace  à  o  degré  et  un  kilo- 
gramme d'eau  à  60^;  le  mélange  donne  deux  kilogrammes 
d'eau,  non  pas  à  80^  comme  on  pourrait  le  croire  au  premier 
abord,  mais  à  o  degré.  L'eau,  pour  passer  de  l'état  solide  à 
l'état  liquide,  absorbe  toute  la  cbalenr,  qui,  n'étant  plus  indi- 
quée par  le  thermomètre ,  prend  pour  cela  le  nom  de  calorique 
latent.  On  trouve  de  même  qu'un  kilogramme  de  vapeur  con- 
tient 600^  de  calorique  latent.  Lors  donc  que  la  glace  se  fond 
dans  l'hémisphère  austral,  l'eau  qui  en  résulte  absorbe  une 
grande  quantité  de  chaleur  pour  passer  à  l'état  de  vapeur  ;  ce 
qui  abaisse  considérablement  la  température.  En  outre,  le  soleil 
reste  sept  à  huit  jours  de  moins  dans  l'hémisphère  austral  que 
dans  le  boréal  ;  ce  qui  contribue  encore  à  augmenter  leur  diffé- 
rence de  température. 

7S.  La  température  n'est  pas  égale  non  plus  pour  tous  les 
lieux  d'un  même  hémisphère  situés  à  la  même  latitude.  Les 
côtes  orientales  de  l'Asie  et  de  l'Amérique  sont  bien  plus  froides 
que  les  régions  de  l'Europe,  surtout  occidentales,  situées  sur  le 
même  parallèle.  Ainsi ,  Québec  est  bien  plus  froide  que  Nantes. 
Cette  différence  est  causée  par  le  vent  d'ouest ,  à  peu  près  cons- 
tant entre  notre  tropique  et  le  cercle  polaire.  La  mer  étant  pins 
chaude  que  la  terre  en  hiver  et  plus  froide  en  été,  le  vent  d'ouest 
qui  arrive  en  Europe  après  avoir  traversé  une  grande  étendue 
de  mer,  y  élève  la  température  en  hiver  et  l'abaisse  en  été.  Le 
même  vent,  au  contraire,  atteignant  les  côtes  orientales  de  l'A- 
mérique et  aussi  de  l'Asie  après  avoir  traversé  une  grande  éten- 
due de  terre ,  y  abaisse  la  température  en  hiver  et  l'élève  en 
été. 

Le  vent  d'est  règne  constamment  entre  les  tropiques,  et  y  pro- 
duit des  phénomènes  analogues  sur  les  côtes  occidentales.  Au 
reste,  deux  villes  peuvent  avoir  des  températures  très-diverses , 
et  une  même  température  moyenne.  Celle-ci  s'obtient  par  des 
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procédés  particnliers  exposés  dans  notre  Complément  da  Cours 
de  Cosmographie,  n^'  59  et  60. 

76.  Il  est  intéressant  de  savoir  si ,  depuis  les  temps  les  pins 
reculés,  la  température  do  soleil  a  changé.  Les  ph^iomènes 
météorologiques  ne  peuvent  le  constater,  parce  que  les  anciens, 
qui  faisaient  beaucoup  de  théories,  observaient  peu,  et  ne  nous 
ont  transmis  aucun  renseignement  à  cet  égard.  La  question  se* 
rait  résolue ,  si  l'on  pouvait  trouver  un  pays  qui ,  depuis  les 
époques  les  plus  reculés ,  n'ait  pas  changé  de  température.  Or^ 
ce  pays  existe  ;  c'est  la  Palestine.  On  peut  prouver,  d'après  les 
phénomènes  de  sa  végétation ,  qu'elle  a  conservé  jusqu'ici  la 
même  température  qu'elle  avait  il  y  a  trois  mille  ans.  En  effet, 
la  température  offre  une  limite  en  moins,  sans  laquelle  la  datte 
ne  mûrit  pas,  et  une  limite  en  plus,  au  delà  de  laquelle  la  vigne 
ne  donne  plus  de  vin.  La  datte  ne  mûrit  pas  en  Sicile,  soit  à 
Païenne,  soit  à  Catane,  où  la  température  moyenne  est  de  17^ 
et  19^.  A  Bone  et  à  Alger,  où  elle  est  de  21^,  la  datte  mûrit, 
mais  n'est  pas  très-bonne.  Pour  l'avoir  parfaitement  mûre,  il 
faut  encore  descendre  vers  l'équateur  jusqu'aux  régions  où  la 
température  moyenne  est  de  21°,  5.  Or,  les  Juifs  cultivaient  la 
datte,  qui  était  iigarée  sur  la  monnaie  des  Hébreux  et  dont  leurs 
livres  parlent  en  divers  endroits.  D'ailleurs  Jéricho  s'appelait 
la  ville  des  palmiers.  Par  conséquent,  21'*,5  est  le  minimum  de 
température  qu'avait  la  Palestine  à  l'époque  où  l'on  y  cultivait 
la  datte.  La  vigne,  d'un  autre  côté,  ne  donne  pas  de  vin  dans  les 
pays  très-chauds,  parce  qu'elle  ne  mûrit  pas  ses  grains  en  même 
temps.  J'ai  même  remarqué ,  dans  mon  jardin  à  Bone  en  Afri- 
que, que  ma  vigne  offrait  à  la  fois  des  fleurs,  des  grains  verts  de 
toutes  les  grosseurs,  et  des  grains  noirs  d'une  maturité  parfaite, 
ce  qui  fait  qu'on  a  du  raisin  bon  à  manger  pendant  presque  la 
moitié  de  l'année;  mais  il  y  a  assez  de  grappes  mûres  à  la  fois 
pour  qu'il  soit  encore  possible  de  faire  du  vin.  Or,  les  lies  Cana- 
ries et  le  Caire ,  qui  ont  une  température  moyenne  de  22*^,  sont 
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les  limites  du  delà  desijtielies  la  yigne  n'offre  pas  asâex  de  grappesi 
mûres  à  la  fois,  ou  assez  de  grains  mûrs  daùs  une  même  grappe, 
pour  donner  du  vin.  Jérusalem,  qui  est  située  à  un  demi-degré 
de  latitude  au  nord  du  Caire ,  a  donc  enyiron  une  tempéra- 
ture de  21^  ^.  Mais  la  vigne  y  donpait  du  vin  il  y  a  trois  mille 
ans,  comme  le  prouvent  un  grand  notnbre  de  passages  d^  écri- 
tures^ ainsi  que  la  fête  des  Tabernacles,  instituée  pour  les  ven- 
danges. Ainsi ,  la  température  moyenne  de  Jérusalem  était  de 
3 1^  ^  il  y  a  trois  mille  ans,  comme  elle  est  encore  actuellement  : 
donc  elle  n'a  pas  changé.  Par  conséquent,  ce  pays  n'ayant  pas 
été  travaillé  par  la  main  des  hommes ,  de  manière  à  offrir  des 
changements  notables  à  sa  surface,  on  est  en  droit  d'ei)  cpndure 
que  la  température  n'a  pas  changé  pour  les  diverses  régions  de 
la  terre,  et  qu'ainsi  la  chaleur  du  soleil  a  conservé,  depuis  lorsj 
la  même  intensité.  Au  reste,  le  fait  est  incontestable,  et  le  mou- 
vement de  la  lune  (109)  en  donne  une  preuve  mathématique. 

77.  Terminons  ce  paragraphe  par  l'exposé  succinct  de  ce 
que  l'on  sait  sur  la  constitution  physique  du  soleil.  Cet  astre 
nous  présente  un  disque  arrondi;  mais  comme  tous  les  corps 
glbbuleux,  vus  de  très-loin,  nous  offrent  la  même  apparence» 
on  ne  pourrait  pas  en  conclure  à  la  vue  simple  s'il  est  réelle- 
nient  plat  ou  arrondi.  Or,  à  l'aide  d'un  bon  télescope  garni  de 
verres  colorés ,  on  aperçoit  souvent  à  sa  surface  de  larges  ta- 
ches noires  environnées  d'une  partie  moins  sombre  appelée  im- 
proprement pénombre.  Un  examen  attentif  montre  que  les  ta- 
ches, observées  d'abord  au  centre  du  disque ,  s'en  éloignent  peu 
à  peu  pour  disparaître  par  l'un  des  bords,  et  reparaissent  en- 
suite au  bout  d'un  certain  temps  par  le  bord  opposé;  d'où  il 
résulte  que  le  soleil  a  un  mouvement  de  rotation  sur  lui-même, 
et  que  par  conséquent,  c'est  un  corps  arrondi,  car  ceux-là  seu- 
lement peuvent  offrir  toujours  l'apparence  d'un  cercle  en  se 
présentant  sous  toutes  les  faces.  Si  l'on  note  l'instant  où  une 
tache  vient  à  paraître  au  bord  occidental  du  soleil,  on  trouve 
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qu'elle  reste  Tisible  pendant  is  jours  et  demi  edosécotib  ;  tttors 
elle  disparait  par  le  bord  oriental ,  et  reste  également  cachée 
pendant  la.  jonrs  et  demi,  a«  bout  desquels  oti  k  voit  repa- 
raître an  bord  occidental.  D'après  cela,  le  soleil  emploierait  37 
jours  à  tourneor  sur  lui-même  de  l'occident  à  l'orient;  mais 
comme  il  faut  en  ôter  environ  deux  jours  dus  à  son  mouye- 
ment  propre ,  il  ne  met  réellement  que  25  jours  à  faire  sa  ro- 
tation. L'équateur  solaire,  ou  le  plan  diamétral  perpendicu- 
laire à  son  axe  de  rotation ,  fait  un  angle  de  7"  ^  atec 
récliptique. 

Les  taches  du  soleil  ne  se  montrent  que  dans  le  voisinage 
de  son  équateur,  et  y  forment  une  zone  large  d'environ  68°. 
Ces  taches  sous-tendent  ordinairement  des  angles  plus  grands 
que  n",  et  comme,  à  la  distance  du  soleil,  1"  correspond  h 
une  largeur  de  75  myriamètres,  il  faut  que  leur  diamètre  soit 
plus  grand  que  celui  de  la  terre.  Mayer  même  en  observa  qui 
devaient  avoir  7000  myriamètres  de  diamètre. 

78.  En  examinant  une  tache  située  au  centre ,  ou  trouve  en 
général  que  la  pénombre  est  égale  des  deux  côtés  ;  à  mesure 
qu'elle  approche  du  bord,  la  partie  de  la  pénombre  située  de  te 
côté,  augmente  progressivement  en  largeur ,  tahdis  que  celle 
qui  est  située  vers  le  centre  devient  de  plus  en  plus  étroite  ^  et 
disparait  quand  Tautre  atteint  son  maximumy  d'où  il  suit  que 
les  taches  ont  la  forme  de  cavités  profondes  et  non  de  monta- 
gnes. Ce  phénomène  a  conduit  Herschel  à  penser  que  le  corps 
du  soleil  est  un  noyau  solide  et  obscur,  environné  à  une  grande 
distance  d'une  atmosphère  lumineuse,  soutenue  par  une  atmos- 
phère obscure  intermédiaire.  D'après  cette  opinion  générale- 
ment adoptée  aujourd'hui,  les  taches  s'expliquent  très-bien  par 
les  bouleversements  plus  ou  moins  grands  que  ces  deux  atmos- 
phères peuvent  éprouver.  Souvent,  en  outre,  ces  taches  sem- 
blent s'élargir  ou  se  resserrer  d'un  jour  à  l'autre ,  ou  plus  ra- 
pidmient, .  et  mètne  disparaître  pour  se  réformer  en  d'autres 
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points  y  ce  qui  s'âooorde  parfaitement  avec  l'opinion  d'Hers* 
chel,  qnelqne  compliquée  qu'elle  paraisse  au  premier  abord. 

79.  Au  reste,  M.  Arago  a  prouvé  par  des  espérances  direc- 
tes, et  à  l'abri  de  toute  objection ,  que  la  portion  extérieure  du 
soleil  ne  pouvait  être,  ni  solide,  ni  liquide,  mais  seulement 
gazeuze  ou  atmosphérique.  Il  a  déduit  cette  preuve  des  phéno- 
mènes de  coloration  qu'offre  la  lumière  polarisée.  Gomme  c^ 
exposé  nous  mènerait  ici  trop  loin ,  nous  renvoyons  à  notre 
Complément  du  Cours  de  Cosmographie,  n^*  67  à  73,  compre- 
nant l'explication  complète  de  ces  phénomènes  et  des  preuves 
qui  en  résultent.  Nous  donnons  aussi,  n^  76,  laC  preuve  la  plus 
convaincante  que  la  lumière  du  soleil  a  partout  la  même  in- 
tensité, soit  au  bord,  soit  au  centre  du  disque.  M.  Arago  a 
également  déduit  cette  preuve  des  phénomènes  de  la  polarisa- 
tion, ce  qui  détruit  l'hypothèse  de  Bouguer  que  le  soleil  était 
entouré  d'une  atmosphère  analogue  à  la  nôtre,  et  par  suite 
affaiblissant  davantage  les  rayons  émanés  des  bords  que  les 
ravons  émanés  du  centre. 

«  80.  Il  est  cependant  probable  que  le  soleil  est  entouré  d'une 
atmosphère  d'une  ténuité  extrême.  On  a  été  conduit  à  cette  sup- 
position par  le  phénomène  connu  sous  le  nom  de  lumière  zo^ 
diaeale,  et  qui  se  montre  par  un  beau  temps  aussitôt  après  le 
coucher  du  soleil  vers  l'équinoxe  du  printemps,  ou  avant  son 
lever  à  l'équinoxe  d'automne.  Cette  lumière,  qui  est  faible  et 
d'une  couleur  pâle ,  a  la  forme  d'une  lentille  ou  d'un  fuseau, 
dont  la  base,  large  de  8^  à  30^,  est  appuyée  sur  l'équateur 
solaire,  et  dont  le  sommet  est  à  une  distance  angulaire  du  so- 
leil qui  varie  entre  40^  et  90°.  Cette  lumière,  qui  existe  tou- 
jours, ne  devient  visible  qu'aux  équinoxes  ;  elle  n'est  pas  nette 
dans  nos  climats,  mais  elle  est  très-visible  entre  les  tropi- 
ques. 

81.  D'après  les  expériences  photométriques  de  I^ie ,  on  a 
calculé  que  3  centimètres  de  la  substance  du  soleil ,  transpor- 
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tés  à  la  surface  de  la  terre ,  éclaireraient  autant  que  1 3  ooo  bou- 
gies ;  et  il  résulte  de  la  loi  de  décroisseipent  du  calorique  rayon- 
nant ,  que  }^  terre  transportée  jusqu'au  soleil  en  recevrait  une 
chaleur  de  300  ooo  fois  plus  forte  que  celle  qui  lui  en  arrive  ac- 
tuellement. 

ZV. — Longitudes  et  latitudes  des  astres.  —  Précession  des 

équinoxes. 

82.  On  peut  regarder  la  position  de  Fécliptique  comme  in- 
variable  par  rapport  aux  étoiles,  quoique  le  fait  ne  soit  pas  ri- 
goureusement vrai.  En  comparant  sa  position  actuelle  avec  celle 
qui  se  déduit  des  anciennes  observations,  on  trouve  de  légères  va- 
riations s'accordant  avec  la  théorie,  comme  nous  TexpUquerons 
plus  tard  (i97).  Le  plan  de  TécUptique  oscille  de  chaque  côté  de 
l'équateur  dont  il  s'approche  maintenant  ^  mais  sans  pouvoir  ja- 
mais s'en  rapprocher  à  une  distance  angulaire  moindre  que 
5^,  après  quoi  il  s'en  éloignera  de  nouveau.  Au  reste,  ces  va* 
nations  ont  besoin  pour  être  sensibles  d'une  si  longue  suite 
d'années,  que  Fécliptique  peut  être  regardée  comme  ayant  une  * 
position  ù%e  sur  le  ciel  étoile.  Par  conséquent,  on  peut  lui 
rapporter  les  étoiles  aussi  bien  qu'à  l'équateur ,  au  moyen  des 
cercles  appelés  cercles  de  latitude ,  et  menés  perpendiculaire- 
ment à  récUptique  en  passant  par  ses  pèles.  La  latitude  d'une 
étoile  est  sa  distance  à  Fécliptique,  mesurée  sur  son  cercle  de 
latitude ,  et  sa  longitude  est  l'arc  même  de  Fécliptique  com- 
pris entre  Féquinoxe  du  printemps,  pris  pour  origine,  et 
Fintersection  des  deux  cercles.  On  voit  que  Fécliptique,  in- 
variable par  rapport  aux  étoiles ,  joue  ici  le  même  rôle  que 
l'équateur  par  rapport  aux  points  de  la  surface  de  la  terre; 
et  voilà  pourquoi  l'on  emploie  des  deux  côtés  les  mêmes  déno- 
minations de  longitudes  et  àe  latitudes,  qui  cependant  ne 
correspondent  pas  les  unes  aux  autres. 
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« 

tô.  Il  est  facile,  comme  nous  Favons  vu  (15  et  16),  de 

trouver  les  déclinaisons  et  les  ascensions  droites  des  étoiles;  on 
en  dédoit  géométriqoement  leurs  longitudes  et  leurs  latitudes 
qu'il  serait  très-difficile  de  déterminer  directement. 

Soient  (fig.  22)  EfiFéquateur,  E'C  Técliptique,  P,/?,  les 
pâles  du  monde,  P',  /?',  ceux  de  Técliptique,  A  Téquinoxe 
d'automne,  Y  celui  du  printemps,  qui,  ayant  tous  ses  points  à 
90^  du  cercle  des  solstices  EP'PQ,  en  est  ainsi  le  pôle.  Soit  S 
une  étoile,  SD  sa  déclinaison,  VD  son  ascension  droite,  SL 
sa  latitude,  Y L  sa  longitude.  L'arc  P'S  étant  le  complément 
de  la  latitude  SL,  il  suffit  de  déterminer  P'S.  Or,  dans  le  trian- 
gle P  P'S,  on  connaît  le  côté  PP'  égal  à  l'obliquité  de  l'éclipti- 
que,  le  côté  PS  complément  de  la  déclinaison  SD,  et  l'angle 
compris  P'PSouEPD  mesuré  par  l'arc  ED=EY+YD=: 
90^  +  Tascension  droite  qui  est  donnée.  On  peut  donc  calculer 
P'S  et  en  déduire  la  latitude  SL. 

Quant  à  la  longitude  YL  qui  mesure  l'angle  VFL,  on  l'ob- 
tient aisément  en  retranchant  l'arc  CL  qui  mesure  l'angle 
PP'S  de  l'arc  CY==  90^*. 

Le  soleil  ayant  toujours  une  latitude  nulle ,  sa  position  sur 
le  ciel  étoile  se  trouve  déterminée  dès  que  l'on  connaît  sa  longi- 
tude. Elle  se  compte,  comme  l'ascension  droite,  de  o**  à  860®, 
dans  le  sens  propre  du  mouvement  du  soleil,  ou  d'occident  en 
orient  ;  mais  au  lieu  de  l'exprimer  en  degrés ,  on  emploie  un 
certain  nombre  de  signes  qui  est  toujours  moindre  que  12,  et 
on  ajoute  le  nombre  excédant  de  degrés,  qui  est  toujours  moin- 
dre que  30.  Si ,  par  exemple ,  la  longitude  du  soleil  est  de  283^ 

*  ^  Soit  a  Tascension  droite  d'un  astre,  d  sa  déclinaison,  L  sa  longitadéy 

I  sa  latitude,  e  Tobliquité  de  l'éclii^Ucpie.  La  longitude  et  la  latitode  se  dé- 

term^ient  p^r  ces  formules  : 

„       ,  *    -     I  sin  c  tang  d 

Tang  L=co6  e  taog  a-^ s— 

**  cos  o 

Sin  2=:cos  e  sin  <f — sin  e  006  d  sin  a. 


zs\  on  dira  qu'elle  est  de  9  sigpesplus  13°  s^^^ce  gui  «'^rit 
9'  13°  ^^\  La  longitude  et  FasceDsion  droite  du  soleil  se  cou* 
fondeat  aux  équinoxes  et  aux  solsticee ,  et  dans  le  reste  de  T^-f 
diptiqpQ  leur  différence  n'excède  jamais  2°  2a'^ 

S4.  Nous  avons  vu  (53)  comment  on  détermine ,  sur  Yé* 
quateur,  la  position  de  Téquinoxe  du  printemps  ou  du  point  V 
ou  X,  qui,  étant  l'origine  ou  le  zéro  des  ascensions  droites  et 
par  suite  des  longitudes ,  jouit  de  la  plus  haute  importance.  Or, 
si  Ton  suppose  qu'on  marque  par  une  entaille  ce  point  sur  Té- 
qujiteur,  en  le  déterminant  de  la  même  manière  à  des  époques 
très-^loigfiées,  ou  reconnaît  qu'il  ne  garde  pas  une  position  in- 
Wia)))e  par  rapport  aux  étoiles  ;  il  se  déplace  ap  contraire  par 
un  mouvement  très-lent,  mais  régulier  et  non  interrompu ,  di- 
rigé de  l'est  à  l'ouest i  c'est-à-dire  en  sens  contraire  du  mouve- 
ment prppre  du  soleil.  Ainsi  l'équinoxe ,  se  4éplaQant  sur  l'é- 
diptique  qui  est  P^u  inclinée  sur  Téquateur,  avance  sur  les  étoi- 
les considérées  sous  le  point  de  vue  de  leur  mouvement  diurne 
parallèle  à  l'équateur  ;  de  là  vjent  le  nom  de  précession  des  équi- 
noxes donné  4  l'important  phénomène,  par  suite  duquel  cha- 
que position  actuelle  de  l'équinoxe  précède  la  position  anté- 
rieure relativement  au  mouvement  diurne  des  étoiles.  La  va- 
l^ir  angulaire  de  ce  déplacement  ne  s'élève  qu'à  50",io  par 
an  ;  mais  comme  elle  a  toujours  liei^  dans  le  même  sens,  et  s'ac- 
cumule d'année  en  année ,  elle  finit  par  altérer  sensiblement 
l'exactitude  des  cataloguas  d'étoiles,  et  pblige  i'm  refaire  d'au- 
tres. L'équinoxe  met  25  868  ans  à  fairp  un  topr  entier  de  l'é- 
eliptique,  ou  plus  exactement  25868,^6. 

L'effet  de  la  précession  des  équinoxes,  ou,  ce  qui  revient  au 

*  Mt  i.  l'afceneion  droite  dp  soleil,  D  sad^Iinaison»  h  sa  loo^itade, 
e  robliquité  de  Fécliptique,  on  détermine  L  par  Tune  ou  par  l'autre  des 
deux  formules  : 
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même ,  de  leur  rétrogradation  sur  Fécliptique ,  est  d'augmen- 
ter la  longitude  de  tous  les  corps  célestes,  et  par  conséquent 
de  produire  Fapparence  d'un  mouvement  très-lent  imprimé  à 
toute  la  sphère  étoilée ,  qui  mettrait  25  868  ans  à  exécuter  une 
révolution  complète  autour  de  la  ligne  des  pôles  de  Técliptique, 
absolument  de  la  même  manière  qu'elle  emploie  24  heures  à 
faire  une  révolution  complète  autour  de  la  ligne  des  pôles  de 
l'équateur.  D'après  cela,  on  voit  qu'il  s'en  faut  de  50",  1  o  que  l'é- 
cliptique  soit  une  véritable  ellipse  plane  et  fermée.  On  peut  néan- 
moins la  regarder  comme  une  courbe  plane  dont  le  plan  éprouve 
un  très-léger  changement  de  position  à  la  fin  de  chaque  révolu- 
tion ,  tout  en  conservant  son  inclinaison  constante  sur  l'équa- 
teur. 

8S.  L'orbite  solaire  offre  encore  une  autre  irrégularité.  Hle 
consiste  en  ce  que  le  grand  axe,  ou  la  ligne  des  apsides^  n'est 
pas  fixe  par  rapport  à  la  ligne  des  équinoxes,  mais  avance  an- 
nuellement de  62'  dans  le  sens  des  signes,  ou  d'occident  en 
orient;  et  par  suite  on  dit  que  le  mouvement  du  périgée  est  di* 
recL  On  obtient  donc  aisément  la  longitude  du  périgée  à  une 
époque  quelconque,  dès  qu'on  la  connaît  à  une  certaine  époque^ 
par  exemple,  au  \^^  janvier  1840  à  minuit,  où  elle  égale  9* 
1 0°  1 0'  1 9".  A  la  même  époque ,  la  longitude  moyenne  du  péri- 
gée, ou  ce  qu'on  appelle  proprement  V époque  en  astronomie  ^ 
est  9'  9°  42'  42",3,  ce  qui  donne  27'  36", 7  de  différence. 

La  ligne  des  apsides  se  confondait  en  1250  avec  la  ligne  des 
solstices,  le  périgée  se  trouvant  alors  au  solstice  d'hiver,  et  l'a- 
pogée au  solstice  d'été.  D'après  le  mouvement  du  périgée,  on  a 
calculé  que  la  ligne  des  apsides  devait  coïncider  avec  la  ligne 
des  équinoxes  environ  4000  ans  avant  l'ère  chrétienne;  et 
comme  la  ligne  des  apsides  partage  toujours  l'écliptique  en  deux 
parties  symétriques  parcourues  par  le  soleil  en  des  temps  égaux, 
cet  astre  restait  alors  exactement  la  moitié  de  l'année  dans  cha- 
que hémisphère.  Actuellement,  la  durée  de  son  séjour  dans 
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rhémisphère  boréal,  oa  notre  semestre  d'été,  tend  à  aug- 
menter. 

XVI. — Inégalité  des  jours  solaires, -^Temps  vrai. —  Temps 
moyen, -- Année  sidérale.  —  Année  équinoxiale, —  Ca- 
dran solaire* 

86.  Nous  avons  vu  (51  et  70)  que  le  mouvement  du  soleil 
autour  de  la  terre  n'est  pas  uniforme,  et  que  sa  vitesse  au  péri> 
gée  est  plus  considérable  qu*à  Tapogée.  Sa  vitesse  moyenne 
s'obtient  en  divisant  les  360  degrés  de  l'écliptique  par  les 
365^-, 2422 >  OU  à  peu  près  365^-  \  qu'il  met  à  les  parcourir. 
Comme  la  vitesse  maximum  ou  minimum  diffère  peu  de  la  vi- 
tesse moyenne,  on  peut  la  supposer  régulière,  et  concevoir  un 
soleil  fictif  décrivant  uniformément  l'écliptique,  animé  de  cette 
vitesse  moyenne.  Supposons  le  vrai  soleil  et  le  soleil  fictif  par- 
tant ensemble  du  périgée.  Le  vrai  soleil  animé  d'une  vitesse 
plus  grande  devancera  d'abord  le  soleil  fictif,  et  tous  deux  dé* 
éliront  des  aires  proportionnelles  aux  temps ,  celui-ci  avec  une 
vitesse  uniforme,  l'autre  avec  une  vitesse  variant  en  même 
temps  que  son  rayon  vecteur.  A  mesure  que  les  deux  soleils 
s'éloignent  du  périgée ,  le  mouvement  du  vrai  soleil  se  ralentit 
progressivement  jusqu'à  ce  que  sa  marche  soit  la  même  que 
celle  du  soleil  fictif.  Au  delà  de  ce  point,  le  soleil  fictif  se  rap- 
proche de  plus  en  plus  du  véritable,  qu'il  atteint  à  l'apogée.  Les 
phénomènes  exactement  inverses  ont  lieu  dans  le  retour  vers  le 
périgée.  Le  soleil  fictif  devance  d'abord  le  véritable ,  jusqu'à  ce 
pe  leur  vitesse  devienne  la  même,  puis  le  vrai  soleil  se  rappro- 
che progressivement  de  l'autre,  qu'il  atteint  au  périgée.  On  voit, 
d'après  ce  qui  précède,  que  l'angle  comj^is  entre  les  deux  rayons 
vecteurs,  menés  au  même  instant  de  la  terre  aux  deux  soleils, 
est  ce  qu'il  faut  ajouter  au  mouvement  moyen ,  ou  en  retran- 
cha ,  pour  avoir  le  mouvement  véritable.  Cet  aiigle ,  qui  est 
nul  au  périgée  ainsi  qu'à  l'apogée,  atteint,  dans  l'intervalle  de 
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ces  deux  ^positions,  soii  maximum  qui  est  de  1*^  55' 3â'*,  ï,  sOit 
qu'on  doive  rajouter  ou  le  retrancher  pour  avoir  l'angle  vrai. 
On  le  nomme  équation  du  centre,  parce  qu'en  astronomie  on 
appelle  en  général  équation  la  quantité  qu'il  faut  ajouter  à  une 
valeur  moyenne ,  ou  en  retrancher ,  pour  avoir  la  véritable. 

Les  tables  astronomiques  sont  sur  deux  colonnes.  La  pre- 
mière est  formée  des  valeurs  moyennes  ;  la  seconde  contient  les 
équations  du  centre  ou  les  corrections  qu'il  faut  faire  jour  par 
jour. 

On  appelle  anomalie  l'angle  formé  par  le  rayon  vecteur  niené 
du  centre  de  la  terre  à  un  astre  avec  la  distance  périgée  de  cet 
astre;  ainsi,  nos  deux  soleils  nous  donnent  V anomalie  moyefine 
et  Vanomalie  vraie. 

87.  Nous  avons  dit  (12)  qu'on  appelle  ^'otir  «irf^a/  l'inter- 
valle  de  temps  qui  sépare  deux  passages  consécutife  d'une  étoile 
au  méridien,  et  qui  est  constant  pai*  toute  la  terre  ;  le  temps  qui 
sépare  de  môme  deux  passages  consécutifs  du  soleil  au  méridien 
se  nomme  jour  molaire  ^  et  dépasse  le  jour  sidéral  d'une  quan- 
tité variable  égale  à  4'  environ  (51).  Cette  quantité,  qui  est  me- 
surée par  l'arc  de  l'équateur  intercepté  par  les  deux  plans  ho- 
raires du  soleil  correspondants  au  passage  d'une  même  étoile  au 
méridien,  varie  tous  les  jours,  d'abord  à  cause  de  l'inégalité  dû 
mouvement  propre  du  soleil,  comme  nous  venons  de  le  voir, 
et  en  outre  à  cause  de  l'obliquité  de  l'écliptique.  Ainsi,  les  jours 
solaires  varieraient  encore,  lors  même  que  le  soleil  parcourrait 
l'écliptique  d'un  mouvement  uniforme,  en  y  décrivant  chaque 
jour  des  arcs  égaux.  Car  l'ascension  droite  d'un  objet  céleste 
étant  l'un  des  côtés  d'un  triangle  sphérique  rectangle  dont'  la 
longitude  est  l'hypoténuse,  il  est  évident  que  si  l'une  croît  d'une 
manière  uniforme,  l'autre  ne  peut  croître  de  même.  D'ailleurà, 
cela  se  conçoit  très-clairement  d'après  la  figure  23,  où  Tarte 
ECe  représente  la  moitié  de  l'écliptique.  Les  arcs  égàù* 
E«,  s$';  5V ,  décrits  parlé  solfeilsur  Fédiptiqué,  priant 
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snccessiTement  des  inclinaisons  différentes  par  rapport  à  Téqaa- 
teurEQe,  s'y  projetteront  au  moyen  des  méridiens  extrêmes 
snivant  des  arcs  inégaux,  et  qui  seront  bien  pins  grands  aux 
solstices  qu'aux  équinoxes,  les  arcs  de  Técliptique  étant  paral- 
lèles à  réquaieur  dans  le  premier  cas,  et  inclinés  sur  lui  de  23^ 
dans  le  second.  Or,  les.  arcs  de  Téquateur  interceptés  entre  les 
tnéridiens  extrêmes,  pris  deux  à  deux,  mesurent  les  retards  suc- 
cessifs du  soleil,  qui  sont  par  conséquent  inégaux. 

Il  résulte  de  là  que,  pour  rendre  les  jours  solaires  égaux,  it 
faudrait  détruire  les  deux  causes  distinctes  qui  les  altèrent,  c'est- 
à-dire  l'inégalité  du  mouvement  propre  du  soleil  et  l'obliquité 
de  récliptique.  Par  conséquent  il  faudrait  que  le  mouvement  du 
soleil  devint  uniforme ,  et  que  le  plan  de  Técliptique  coïncidât 
avec  Péquateur. 

88.  Concevons  donc  un  troisième  soleil  fictif  décrivant  l'é- 
qdateur  même  avec  la  vitesse  moyenne.  Ce  soleil ,  débarrassé, 
dans  sa  marche,  des  deux  inégalités  signalées  plus  haut,  indi- 
quera le  temps  moyen  des  astronomes.  Par  suite,  on  appelle^'otir 
moyen  l'intervalle  de  temps  qui  s'écoule  entre  deux  passages 
consécutifs  de  ce  troisième  soleil  au  méridien.  Chaque  passage 
supérieur  donne  le  midi  moyen ,  et  l'inférieur  correspondant  le 
minuit  moyen.  Le  temps  vrai  est  celui  qui  est  réellement  indi- 
qué par  le  soleil  dont  les  passages  au  méridien  donnent  de 
même  le  jour  vrai,  le  midi  vrai  et  le  minuit  vrai,  La  différence 
du  midi  vrai  au  midi  moyen  se  nomme  V équation  du  temps; 
elle  est  indiquée  sous  ce  nom  dans  les  tables  astronomiques  pouir 
chaque  jour  de  l'année.  Ainsi,  quoique  les  jours  solaires  soient 
tous  partagés  en  24  heures,  ils  ne  sont  pas  égaux  entre  eux,  et 
les  heures  sont  inégales.  Les  pendules  réglées  sur  le  temps  moyen 
ne  sont  dotic  pas  d'accord  avec  la  marche  réelle  du  soleil  ;  et  si 
l'on  imagine  deux  pendules,  l'une  marquant  le  temps  vrai,  l'au- 
tre le  temps  moyen ,  elles  seront  presque  toujours  en  avancb 
l'une  sur  l'autre.  L'étendue  de  cette  oscillation  surpasse  uiie 
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demi-heure,  le  midi  vrai  arrivant  quelquefois  près  de  16™*^ 
avant  le  midi  moyen ,  et  d'autres  fois  plus  de  14™-  -^  après.  La 
pendule  qui  marque  le  temps  moyen  se  trouve  quatre  fois  par  an 
d'accord  avec  celle  qui  marque  le  temps  vrai.  Ainsi,  la  première, 
étant  d'accord  avec  le  soleil  le  24  décembre,  avance  ensuite 
6ur  lui  de  plus  en  plus,  et  atteint,  le  il  février,  le  maximum 
de  différence  qui  est  14'  35".  De  là  elle  se  rapproche  du  temps 
vrai,  tout  en  conservant  l'avance,  et  se  trouve  pour  la  première 
fois  de  l'année  d'accord  avec  le  soleil  le  15  avril.  La  pendule 
retarde  ensuite  sur  lui,  et  atteint,  le  15  mai,  le  maximum  de  re- 
tard qui  est  de  3' 56";  puis  elle  se  rapproche  du  temps  vrai, 
avec  lequel  elle  s'accorde  pour  la  seconde  fois  le  15  juin.  La 
pendule  avance  ensuite  sur  le  soleil,  atteint,  le  27  juillet,  le 
maximum  de  différence  qui  est  de  6'  8"  ;  alors  elle  se  rappro- 
che du  temps  vrai  et  s'accorde  pour  la  troisième  fois  avec  lui  le 
t^^  septembre.  Enfin ,  elle  retarde  jusqu'à  un  maximum,  de 
j  6'  1 7",  qui  a  lieu  le  3  novembre ,  et  revient  s'accorder  pour  la 
quatrième  fois  le  24  décembre.  Alors  la  même  période  de  phé- 
nomènes recommence.  On  construit  des  pendules  qui,  mar- 
quant à  la  fois  le  temps  vrai  et  le  temps  moyen,  s'appellent  pen- 
dules à  équations. 

Comme  le  soleil  est  facile  à  observer,  c'est  lui  qu'on  prend 
par  toute  la  terre  pour  régler  les  travaux ,  et  l'on  suit  à  cet 
effet  l'heure  indiquée  par  les  cadrans  solaires. 

Au  reste,  il  n'existe  qu'une  très-petite  inégalité  entre  les  jours 
solaires.  Car  il  n'y  a  qu'une  demi-minute  de  différence  entre 
le  plus  long  jour  solaire  et  le  jour  moyen ,  qui  lui-même  ne  sur- 
passe pas  môme  d'une  demi-minute  le  jour  solaire  le  pkis  court; 
de  sorte  que  la  différence  du  plus  long  jour  solaire  au  plus 
court  ne  s'élève  pas  à  une  minute.  En  1840,  le  plus  long  jour 
solaire,  égal  à  24*'-  4'  25",2  en  temps  sidéral,  a  eu  lieu  le  1*'  jan- 
vier ;  et  le  plus  court,  égal  à  24*'-  3'  35",40,  le  16  septembre; 
la  différence  est  de  49'',72, 
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89.  On  appelle  en  général  année  la  période  de  temps  que  le 
soleil,  partant  d'an  certain  point  de  Fécliptique,  emploie  pour 
reyenir  au  même  point.  Cette  période  se  nomme  pins  particn- 
lièrement  année  tropique  ou  année  équinoxiale ,  selon  qu'on 
prend,  pour  point  de  départ  du  soleil,  le  solstice  d'hiver  ou  l'é- 
quinoxe  du  printemps.  On  obtient  la  longueur  de  Tannée  tro- 
pique vraie,  pour  une  certaine  année ,  en  faisant  la  somme  des 
temps  que  le  soleil  emploie  pour  parcourir  les  signes  à  partir  de 
son  entrée  dans  le  Capricorne.  Ainsi,  en  1840,  Tannée  tropique 
vraie  (72),  exprimée  'eu  temps  moyen,  est  de  365^'  5***  5i'  en 
négligeant  les  secondes.  Comme  cette  période  n'est  pas  tout  à 
£ait  la  même  chaque  année  (par  suite  des  perturbations  de  la 
terre  par  les  planètes),  on  a  cherché  à  déterminer  sa  longueur 
moyenne  avec  une  grande  précision,  afin  d'avoir  un  intervalle 
de  temps  invariable  et  propre  à  servir  d'unité  dans  la  mesure 
du  temps;  cette  longueur  moyenne  égale  366^- 5**  48'5l",6, 
ou  365', 242264  temps  moyen.  Dans  le  langage  ordinaire,  on 
confond  Tannée  tropique  avec  Tannée  éqainoxiale  commençant 
à  Téquinoxe  du  printemps^  et  sa  valeur  est  à  fort  peu  près 
la  même,  étant  de  365^*  5^-48'  pour  1840,  en  négligeant  les 
secondes.  Mais  notre  calendrier  étant  solsticial  et  non  équi- 
noxial,  nous  devons  de  préférence  compter  d'un  solstice  d'hiver 
au  suivant,  c'est-à-dire  employer  Tannée  tropique  propre- 
ment dite,  comprenant  toute  notre  année  civile  à  dix  jours 
près. 

On  nomme  année  sidérale  la  période  de  temps  que  le  soleil, 
partant  d'un  certain  point  du  ciel,  met  à  revenir  au  cercle  ho- 
raire passant  par  le  même  point.  Comme  les  points  équinoxiaux 
ont  un  mouvement  rétrogradé  de  50",  l  par  an,  il  en  résulte  que 
le  soleil  doit  revenir  plus  tôt  au  même  point  équinoxial  qu'à  une 
même  étoile,  et  qu'à  la  fin  de  Tannée  tropique  il  a  encore  50", l 
d'ascension  droite  à  parcourir  pour  revenir  au  cercle  horaire 
de  départ.  Le  temps  nécessaire  au  soleil  pour  parcourir  50",  i  de 
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récliptiqne^  avec  son  mouvement  moyen  de  59'  8'',  33  en  24^% 
s'obtient  aisément  par  la  proportion 

69  8",  33  ou  3548",  33  :  86400"::  50",1  :  X  =  20'19",9. 

L'année  sidérale  surpasse  donc  l'année  tropique  de  20'i9",9, 
pt  par  conséquent  elle  est  de  365^*  6^  9'  li",5  ou  365^v,2ô6384 
en  temps  mo^en. 

Enfin  f  on  distingue  une  troisième  sorte  d'année,  dite  année 
anomalistique^  et  qui  est  de  365^-  6**- 13'  58",8.  C'est  la  période 
de  temps  que  le  soleil ,  partant  du  périgée  ou  de  l'apogée ,  em- 
ploie pour  revenir  au  point  de  départ.  Cette  année  est  un  peu 
plus  longue  que  l'année  tropique,  à  cause  du  mouvement  de  la 
ligne  des  apsides  dans  le  sens  des  signes  (85) ,  et  môme  plus  lon- 
gue que  Tannée  sidérale,  parce  que  la  ligne  des  apsides  avance 
plus  dans  le  sens  des  signes  que  la  ligne  des  équinoxes  ne  re- 

^ul^? 
L'année  sidérale  et  l'année  anomalistique  ne  servent  qu'en 

astronomie;  mais  l'année  tropique  intéresse  toute  la  société, 

parce  qu'elle  règle  le  retour  des  saisons. 

Nous  avons  vu  (51,  87)  que  le  jour  solaire  surpasse  le  jour 
sidéral  d'une  quantité  variable  à  peu  près  égale  à  3'55",9Î. 
Cette  quantité  s'accumule  tous  les  jours  ;  de  sorte  que  si  le  soleil 
et  une  étoile  passent  en  même  temps  au  méridien  à  une  cer- 
taine époque,  au  bout  d'un  an,  ou  après  une  révolution  entière 
de  Técliptique,  l'étoile  reviendra  en  même  temps  que  le  soleil 
au  méridien,  mais  y  aura  passé  une  fois  de  plus  que  lui  ;  ou,  en 
d'autres  termes^  le  soleil  aura  rétrogradé  sur  les  étoiles  de  toute 
une  circonférence  de  cercle. 

Si  Ton  calcule  avec  une  grande  précision  le  rapport  du  jour 
solaire  au  jour  sidéral,  on  trouve  les  résultats  suivants  : 

IJ-  '"^  "oy^li-  'î^J ,  002737909722=24''  3'56",55348  en  temps 

sidéral,  ou  bien  86  400"  de  temps  moyen  =  86  636",55348  de 
temps  sidéral^  réciproquement  l^"*^-  =  o^'^*- "-,997269672  = 
0^-  23**-56'4",09  en  temps  moyen.  D'après  cela,  l'année  tro- 
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pifp^  moyenne ,  eq^méa  en  temps  sidAval ,  Tant  166^  6*>'  9' 

13^194384  ou  866l\»96189d. 

.  90.  L'heure  vraie  ou  solaire  est  indiqaée  par  le  ûodran  so- 
laire,  qui  n'est  autre  chose  qu'use  machine  contenant  un  style 
parallèle  à  l'axe  du  monde,  plus  les  intersections  de  la  surface 
du  cadran  avec  les  plans  borairias  du  soleil  passant  par  le  style 
et  distants  entre  eux  d'une  quantité  angulaire  égale  à  1 5  de- 
grés, qui  correspond  à  une  heure  de  temps. 

Nous  ne  parlerons  que  du  cçiiran  harixontal  et  du  cadran 
vertical  t  qui  sont  les  plus  usités. 

Construction  du  cadran  horizontal.  —  La  surface  du  ca- 
dran étant  supposée  plane  et  rendue  parfaitement  horizontale 
au  moyen  du  niveau,  il  faut  d'abord  y  tracer  la  méridienne.  A 
cet  effet ,  on  û%e  vers  le  milieu  du  cadran  un  support  en  fer,  de 
sorte  qu'il  puisse  porter  ombre  sur  le  plan,  environ  depuis  9"*  du 
matin  jusqu'à  z^-  de  l'après-midi.  Au  haut  du  support ,  on  fixe, 
à  peu  près  horizontalement,  une  petite  plaque  de  fer  mince» 
percée  au  milieu  d'un  trou  rond  d'environ  4  millimètres,  et, 
au  moyen  du  fil-à-plomb ,  on  marque  sur  le  plan  la  projection 
verticale  G  du  centra  du  trou.  Vers  9***  du  matin,  on  marque, 
sur  le  même  p)an,  le  centre  A  du  cercle  lumineux  déterminé 
p^  le  trou  de  la  plaque.  Du  point  C^  comme  centre  avec  le 
rayon  CA,  on  décrit  l'arc  de  cercle  AB;  et,  lorsque  le  centre 
du  même  cerclp  }umineux  est  revenu  sur  l'arc  AB,  ce  qui  a 
lien  vers  s*"-  ^e  l'après-midi,  en  un  certain  point  B,  on  marque 
ce  point.  Menant  leilors  les  droites  GA,  GB,  et  divisant  l'angle 
compris  AGB  en  deux  parties  égales  par  la  droite  GM ,  on  a  la 
méridienne.  On  indique  de  faire  les  deux  observations  vers  9*"* 
du  matin  et  vers  3^*  de  l'après-midi  pour  que  l'angle  AGB  soU 
à  peu  près  droit,  et  par  conséquent  plus  facile  à  diviser  exacte- 
ment en  deux  parties  égales.  Ayant  ainsi  obtenu  la  méridienne 
CM  (ûg.  24) ,  on  place  le  style  dans  le  plan  du  méridien  parai- 
lèl^fUjBnt  à  l'axjs  du  monde ,  c'ps^à-dire  h  la  ligne  qui  donne  la 
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hanteur  da  p6le  an-dessns  de  rhorizon  da  lien  où  Ton  constrnit 
le  cadran  ;  il  reste  alors  à  marquer  les  lignes  horaires  oo  intersec- 
tions des  plans  horaires  de  1 6  en  1 5  degrés  avec  le  plan  du  cadran. 
Il  est  clair  que  ces  lignes  horaires  sont  évidemment  des  lignes 
droites  passant  toutes  par  le  point  de  la  méridienne  où  le  style 
rencontre  le  cadran,  et  qui  en  fait  le  centre.  La  ligne  de  90^  ou  de 
6^'  du  matin  et  du  soir  est  évidemment  la  droite  menée  par  le  cen- 
tre du  cadran  perpendiculairement  à  la  méridienne  ;  et  comme 
tout  est  symétrique  de  part  et  d'autre  de  la  méridienne ,  il  sufOt 
de  déterminer  rigoureusement  les  lignes  horaires  d'une  moitié 
du  cadran.  Pour  trouver,  par  exemple,  les  lignes  horaires  de 
1\  2%...  on  prend  sur  la  méridienne  CM  (fig.  24)  un  point 
quelconque  M  par  lequel  on  mène  dans  le  plan  du  cadran  une 
perpendiculaire  AB  à  la  méridienne  CM,  et,  dans  le  plan  du 
méridien ,  une  perpendiculaire  MP  à  la  droite  GP  représentant 
la  direction  du  style;  de  sorte  que  Tangle  M  CP  égale  la  hauteur 
du  pôle  au-dessus  de  Thorizon,  par  exemple,  de  48®  50'  13",2 
à  Paris.  Imaginons  que  la  perpendiculaire  MP  devienne  verti- 
cale, et  que  du  point  P  comme  centre,  avec  le  rayon  PM ,  on 
décrive  un  cercle  dans  le  plan  vertical  AB  perpendiculaire  au 
méridien  CM  :  en  partageant  la  circonférence  de  15®  en  15^  à 
partir  du  point  M,  les  tangentes  de  ces  angles,  qui  auront  le 
point  M  pour  origine  commune ,  marqueront  par  leurs  extrémi- 
tés les  intersections  des  plans  horaires  de  15®  en  15®  avec  la 
droite  A  B  ;  en  joignant  ces  points  d*intersection  avec  le  point  G, 
on  aura  les  lignes  horaires  cherchées.  La  construction  se  fait 
commodément  en  prenant  sur  le  prolongement  de  la  méri- 
dienne une  longueur  M  P'= MP,  décrivant  du  point  P',  avec  le 
rayon  MP',  une  demi-circonférence  qu'on  divise,  à  partir  du 
point  M,  en  arcs  de  15®  en  15®,  aux  points  m,  m!,  m".,, ,  et 
menant  par  les  points  de  division  des  droites  P'wi,  P'i»',  P' w", 
qu'on  prolonge  jusqu'à  leur  rencontre  en  N,N',N",...  avec  AB; 
les  tangentes  des  arcs  de  15®,  30®,  45®,....  seront  les  droites 
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MN,  MN',  MN"....  et  les  lignes  horaires  de  1*^,  a**%  $•••,•••  ^^ 
rontCN,CN',C]S" 

Ordinairemeot  on  trace  le  cadran  solaire  dans  le  cabinet^  et 
on  roriente  ensuite  sur  place. 

91.  La  construction  du  cadran  vertical,  aussi  usité  que  le 
cadran  horizontal ,  se  ramène  à  celle  d'un  cadran  horizontal 
construit  pour  un  lieu  dont  la  latitude  serait  le  complément  de 
celle  du  lieu  où  Ton  se  trouve.  Un  cadran  vertical  se  place  or- 
dinairement sur  la  face  méridionale  d'un  mur  perpendiculaire 
à  la  méridienne^  pour  qu'il  marque  les  heures  le  plus  longtemps 
possible.  Dans  ces  sortes  de  cadrans,  on  remplace  souvent  la 
pointe  du  style  par  une  plaque  percée  d'un  petit  trou  rond  qui 
marque  sur  le  cadran  un  point  éclairé  dans  l'ombre  projetée 
par  la  plaque.  C'est  ce  point  éclairé  qui  indique  l'heure.  On 
pent  aussi  commencer  par  fixer  la  plaque  d'une  manière  quel- 
conque, et  prendre  pour  centre  du  cadran  ^intersection  du  mur 
par  la  ligne  menée  du  petit  trou  de  la  plaque  parallèlement  à 
Taxe  du  monde.  On  peut  aussi  faire  indiquer  le  temps  moyen  à 
un  cadran  solaire,  en  y  marquant  chaque  jour  le  point  où 
tombe  l'ombre  du  sommet  du  style  ou  le  point  éclairé  de  la 
plaque,  au  moyen  d'une  horloge  à  pendule  ;  la  courbe  qui  joint 
tons  ces  points  se  nomme  la  méridienne  du  temps  moyen,  et  a 
la  forme  d'un  8  allongé  (fig.  25) ,  formé  de  deux  parties  inéga- 
les. Elle  rencontre  la  ligne  droite  qui  est  la  méridienne  du  temps 
Traien  quatre  points  dont  deux  se  confondent  en  un  seul;  de 
sorte  que  le  midi  vrai  et  le  raidi  moyen  ne  coïncident  que  quatre 
fois  par  an  (88).  L'ombre  projetée  par  le  sommet  du  style  ren- 
contre deux  fois  par  jour  la  méridienne  du  temps  moyen ,  aussi 
a-t-on  soin  d'écrire  le  nom  des  mois  le  long  de  la  courbe  pour 
ôlér  toute  incertitude  sur  le  midi  moyen. 

Le  plus  simple  de  tous  les  cadrans  est  celui  qu'on  appelle  ca^ 
dran  équatorial  ou  équinoxiaL  II  consiste  en  un  plan  où  l'on 
a  tracé  un  cercle  partagé  en  vingt-quatre  parties  égales,  et  au 
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cfiptre  dpqafl  eq  n  dl^ssé  an  style  perpendieplaire  ai|  plfiu- 
Pour  s'en  servir,  on  incline  le  cadran  sur  une  méridienpe  d'qpe 
guantitô  égille  &  \a  b^ut^ur  de  Téquateur,  par  e^^eqsple^  de 
41^  9'  46",8  pour  Paris.  Ce  cadran  ne  peut  pas  servir  à  Tépoque 
des  équioo:!^^  paroe  qu'alors  le  soleil  se  trouve  dans  le  plan 
mém^  du  cadran,  qui  n'est  donc  incliné  d'aucun  côté.  Lp^^que 
le  soleil  parcourt  les  six  premiers  signes  ^  partir  du  Bélier,  il 
est  plus  élevé  que  l'éqnateur,  alors  l'pipbre  du  style  marque 
les  heures  sur  la  face  supérieure  du  cadran  ;  mais  dfitis  les  six 
derniers  signes ,  le  soleil  est  plus  bas  que  l'équs^teur  ;  ^t  alors 
le  style  marque  les  heures  sur  la  face  inférieure  du  c^dr^P>  quii 
pour  cette  raison,  est  appelé  cadran  à  d^fix  faces. 

L'art  de  construire  les  cadrans  solaires  se  uopiipâ  gnomo- 
nique,  parce  que  pour  connaître  l'heure  au  soleil  on  s'est  d'a- 
bord servi  d'un  style  vertical  nommé  gnomon ,  placé  sur  un 
plan  horizontal.  Mais  ce  moyen  est  remplacé  bien  avantageuse- 
ment par  les  cadrans  solaires  actuels,  (Voyez ,  ppur  plus  de  dé- 
tails, notre  Traité  d'Astronomie,  n""^  ^28  à  $31.) 

ÎYII.  ^  Cakndrief.r- Année  civile,  Julienne,  Grégorienne. 

92.  Les  durées  moyennes  du  jour  sidéral  et  4e  l'année  sidé- 
rale sont  les  unités  dp  temps  les  plus  invariables  qu'on  trouve 
dans  la  nature.  11  en  est  de  même  du  jour  solaire  moyen ,  mais 
non  de  l'année  tropique  ou  équinoxiale ,  parce  que  le  mouve- 
ment des  points  éqoinpxiaux  n'est  pas  uniquement  dû  à  la  ré- 
trogra4ation  de  l'équateur  sur  l'écliptique,  mais  encore  aux 
déplacements  que  les  planètes  font  éprouver  au  plan  de  l'éclip- 
tique ,  de  sorte  que  l'année  tropique  est  maintenant  plus  courte 
de  4'', 21  que  du  temps  d'Hipparque.  L'année  tropique  et  le 
jour  solaire  sont  les  unités  naturelles,  parfaitement  convena- 
bles pour  régler  toutes  les  relations  de  la  vie  civile  :  aussi  con- 
tinue-t-on  à  les  employer  malgré  le  grand  inconvénient  qu'elles 


oflîrent  d'être  incommensurables,  l'année  ne  contenant  pas 
un  nombre  exact  de  jours.  Si,  pour  les  usages  civils,  on  suivait 
exacteinent  Tannée  tropique,  la  fraction  0^,2423  qui  reste 
après  les  365  jours  ferait  commencer  les  années  successives  à 
des  heures  différentes;  mais  par  toute  la  terre ,  Tannée  qu'on 
emploie,  et  qui  se  nomme  année  civile ^  commence  à  minuit; 
elle  est  toujours  composée  d'un  nombre  entier  de  jours  qui  com- 
mencent également  à  minuit. 

93.  Les  Égyptiens  avaient  supprimé  totalement  la  fraction 
QJ  ,2422  qui  équivaut  environ  à  un  quart  de  jour ,  de  sorte 
qu'au  bout  de  4  ans  ils  se  trouvaient  en  avance  d'un  jour,  et 
d'une  année  après  1461  ans.  Cette  année  des  Égyptiens  est  ce 
qu'on  appelle  Yannée  vague  ou  de  Nabonassar.  Elle  était  divi- 
sée en  12  mois  chacun  de  30  jours ,  et  à  la  fin  de  chaque  année, 
on  ajoutait  5  jours  complémentaires  ou  épagomènes.  Par  suite 
de  la  suppression  de  la  fraction,  chaque  mois  se  trouvait  succes- 
sivement dans  toutes  les  saisons ,  et  ne  pouvait  servir  à  indiquer 
l'époque  convenable  à  tel  travail  de  la  terre.  Les  différents  peu- 
ples, et  surtout  les  Romains,  essayèrent  plusieurs  sortes  d'inter- 
calations  pour  remédier  à  tous  ces  inconvénients.  Mais  la 
confusion  était  devenue  telle,  par  suite  de  ces  intercalations 
arbitraires,  qu'il  était  impossible  de  s'y  reconnaître. 

Enfin,  45  ans  avant  Jésus> Christ ,  Jules-César,  assisté  de 
Sosigène,  célèbre  astronome  égyptien,  entreprit  la  réforme  du 
calendrier,  qui  s'appela  dès  lors  Calendrier  Julien,  Il  prescri- 
vit de  faire  commencer  chaque  année  civile  au  l*^*"  janvier,  et 
de  faire  suivre  trois  années  communes  de  365  jours ,  d'une  an- 
née de  366  jours  dite  bissextile,  parce  que  Taddition  du  jour 
supplémentaire  avait  lieu  le  second  sixième  jour,  bis  sexto,  on 
le  double  sixième  avant  les  calendes  de  mars.  Chez  les  Romains, 
le  1^^  du  mois  s'appelait  calendes,  d'où  provient  le  mot  calen- 
drier. 

« 

94.  Cette  réforme  consistait  à  supposer  Tannée  tropique  de 
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365^*^25.  L  assemblage  de  loo  années  juliennes  formait  le  5îé^/^. 
La  correction  julienne  était  trop  considérable  de  0^,0078,  puis- 
que Tannée  tropi|[ue  n'est  que.  de  365^,2422,  et  amenait  une 
erreur  de  7  jours  en  900  ans.  Aussi,  quand  plusieurs  siècles  se 
furent  écoulé,  on  s'aperçut  que  les  équinoxes  devançaient  de 
plus  en  plus  les  époques  du  21  mars  et  du  21  septembre  aux- 
quelles le  concile  de  Nicée  les  avait  fixées  325  après  Jésus-Christ, 
et  on  réclama  une  nouvelle  réformé.  Elle  fut  effectuée  en  1582 
par  le  pape  Grégoire  XIII ,  et  prit  de  lui  le  nom  de  réforme  gré- 
gorienne. Comme  alors  Téquinoxe  était  en  avance  de  10  jours, 
Grégoire,  pour  compenser  ce  retard,  ordonna  d'abord  par  une 
bulle  que  le  lendemain  du  4  octobre  1582  s'appellerait  le  15 
octobre,  puis  il  décida  que  l'on  continuerait  à  employer  l'inter- 
calation  julienne  d'un  jour  tous  les  4  ans,  mais  qu'on  suppri- 
merait les  bissextiles  séculaires  excepté  une  sur  quatre.  Ainsi, 
pour  savoir  si  une  année  est  bissextile ,  il  faut  diviser  par  4  les 
deux  chiffres  à  droite  du  millésisme  ;  si  la  division  peut  s'effec- 
tuer exactement,  l'année  est  bissextile.  Mais  les  années  séculai- 
res ne  sont  bissextiles  que  si  le  millésisme  lui-même  est  exacte- 
ment divisible  par  quatre.  Les  années  1700  et  1800  n'ont  pas 
été  bissextiles.  Tannée  1900  ne  le  sera  pas  non  plus,  mais  seu- 
lement Tannée  2000  ,  et  ainsi  de  suite. 

95.  L'intercalation  grégorienne  est  très-approchée  de  la  vé- 
rité, car  au  bout  de  400  ans,  la  différence  annuelle  0,0078  de 
l'intercalation  julienne  donne  3^*, 12  ;  or,  dans  400  ans  on  re- 
tranche 3  bissextiles.  Terreur  de  l'intercalation  grégorienne 
n'est  donc  que  0^,12  en  400  ans,  ou  1^,2  en  4000  ans.  Cette 
réforme  est  ainsi  plus  que  suffisante  pour  la  chronologie ,  et  en 
convenant  de  supprimer  encore  une  bissextile  tous  les  4000 
ans,  on  aura  des  dates  fort  exactes  pendant  une  très-longue  pé- 
riode de  temps  ;  car  alors  le  nombre  de  jours  contenus  dans 
100  000  années  grégoriennes  sera  de  36  524  225,  ce  qui  ne 
donne  qu'un  seul  jour  de  différence  avec  looooo  années  tro- 
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piques  d'après  leur  valeur  actuelle.  Cette  réforme  fut  immédia- 
tement  adoptée  dans  tous  les  pays  catholiques ,  et  plus  tard  par 
les  nations  protestantes.  La  Russie  et  la  Grèce  sont  les  seuls  États 
deFEurope  qui  aient  conservé  le  vieux  style.  Depuis  1800,  la 
différence  des  deux  styles  est  de  1 2  jours. 

96.  L'année  se  partage  en  12  mois  composés  chacun  de  31 
on  de  30  jours,  excepté  février  qui  n'en  a  que  28  dans  les  an- 
nées communes,  et  29  dans  les  années  bissextiles.  Voici  les  noms 
adoptés  depuis  l'empereur  Auguste  : 


1.  Janvier 

31^ 

7.  Juillet 

31* 

2.  Février  28  ou 

29. 

8.  Août 

31. 

3.  Mars 

31. 

9.  Septembre 

30. 

4.  Avril 

30. 

10.  Octobre 

31. 

5.  Mai 

31. 

11.  Novembre 

30. 

6.  Juin 

30. 

12.  Décembre 

31. 

Dans  les  usages  journaliers ,  on  emploie  une  autre  subdivi- 
sion de  l'année^  qui  est  la  semaine.  Elle  se  compose  de  7  jours, 
dont  les  noms  sont  tirés  des  planètes ,  excepté  celui  du  diman- 
che, qui,  dans  l'origine,  était  le  jour  du  soleil  ;  mais  depuis 
longtemps  il  est  consacré  au  Seigneur.  La  semaine  est  le  monu- 
ment le  plus  ancien  qui  nous  reste  des  connaissances  humaines. 
Son  origine  se  perd  dans  la  nuit  des  temps.  Les  premiers  peuples 
classaient  les  planètes  d'après  l'ordre  de  leur  distance  à  la  terre, 
qu'ils  ne  pouvaient  estimer  que  par  le  temps  de  leur  révolution, 
étant  privés  d'instruments  d'optique.  D'après  leur  opinion ,  Sa- 
turne était  la  plus  éloignée,  puis  venaient  successivement  Jupi- 
ter, Mars,  le  Soleil,  Vénus,  Mercure,  la  Lune*.  Ils  parta- 
geaient le  jour  en  10  heures,  dont  chacune  était  consacrée  à 
une  planète,  et  chaque  jour  s'appelait  du  nom  de  la  planète  à 

*  Ce  qui  avait  donné  lieu  au  distique  suiTant  : 

Satumus,  dein  Jupiter,  hinc  Mars,  Solque,  Venusque, 
Mercurnu ,  ctU  sic  ultima  Luna  subes 
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qui  la  première  heure  était  consacrée.  Ayant  ainsi  d'abord  con- 
sacré la  premiête  heure  du  samedi  à  Saturne ,  la  2®  Tétait  à  Ju- 
piter,  la  8*  à  Saturne ,  la  11*  du  samedi  ou  la  première  du 

dimanche  au  Soleil ,  la  première  du  lundi  à  la  Lune,  du  marcji 
à  Mars,  du  mercredi  à  Mercure,  du  jeudi  à  Jupiter,  et  enfin  du 
Tcndredi  à  Vénus. 

L'année  se  trouve  ainsi  composée  de  52  semaines,  mais 
coinme  52  fois  7  font  364,  le  jour  qui  commence  l'année  se  re- 

■ 

produit  une  53®  fois  pour  la  terminer.  Le  nom  du  premier  jour 
de  l'an  est  donc  le  même  que  celui  du  31  décembre ,  ou  du  30 
si  l'année  est  bissextile. 

Par  suite  de  l'iûtercalation  julienne  et  de  la  réforme  grégo- 
rienne, Féquinoxe  du  printemps  a  toujours  lieu  le  79®  ou  le  80® 
jour  de  Tannée,  ce  qui  en  fixe  le  premier  jour. 

97.  Les  Grecs  commençaient  leur  année  au  solstice  d'été ,  et 
la  divisaient  en  mois  lunaires  alternativement  de  29  et  de  30 
jours ,  qu'ils  faisaient  commencer  à  la  nouvelle  lune.  Leur  an- 
née, n'étant  ainsi  que  de  355  jours,  se  trouvait  trop  courte  de* 
1 1  jours  et  \  environ ,  ce  qui  faisait  90  jours  ou  3  mois  en  8 
ans.  Ils  appelaient  ces  mois  emholismiques  et  les  intercalaient 
de  manière  à  avoir  des  années  de  12  et  de  13  mois.  L'an  776 
avant  Jésus-Christ,  ils  imaginèrent  une  période  de  4  ans,  qu'ils 
nommèrent  Olympiade ,  du  nom  des  jçux  olympiques  qui  se 
célébraient  dans  la  première  année  de  ces  périodes. 

Les  Turcs  ont  une  année  lunaire  de  354  jours^  qui  n'a  au- 
cun rapport  avec  le  mouvement  du  soleil. 
«  98.  Dans  le  calendrier  perpétuel  (voyez  ce  calendrier  à  la 
fin  de  notre  Complément  du  Cours  de  Cosmographie  et  en  tête 
de  la  plupart  des  livres  d'église  ) ,  les  noms  des  jours  à  partir  du 
1*^'  janvier  sont  remplacés  par  les  lettres  A,  B,  C,  D,  E,  F,  G, 
dont  chacune  représente  le  même  jour  pendant  toute  Tannée. 
Celle  qui  indique  le  dimanche  se  nomme  lettre  dominicale. 
Comme  Tannée  commune  a  un  jour  de  plus  que  53  semaines 


f96) ,  et  Tannée  bissextile  deux  jonrs  ûè  plus ,  il  s'ensuit  que  la 
lettre  dominicale  rétrograde ,  dans  Tordre  alphabétique,  d'un 
rang  par  année  commune,  et  de  deux  rangs  par  année  bis- 
sextile. Car  si ,  par  exemple ,  la  lettre  dominicale  d'une  année 
commune  a  été  A,  c'est-à-dire  si  le  1*'  janvier  a  été  un  di- 
manche, le  31  déceipbre  en  sera  de  même  un,  le  i^^  janvier 
de  l'année  suivante  sera  un  lundis  et  par  conséquent  le  7  jan- 
vier sera  un  dimanche  j  or,  la  lettre  qui  se  trouve  à  côté  du  7 
janvier  étant  G,  on  voit  que  si  la  lettre  dominicale  d'une  année 
commune  est  A,  celle  de  Tannée  suivante  sera  G ,  c'est-à-dire  la 
lettre  qui  précède  A  dans  le  calendrier  perpétuel.  De  môme ,  si 
la  lettre  dominicale  d'une  année  commune  est  G,  celle  de  Tan- 
née suivante  sera  F.  Or,  si  cette  année  est  bissextile,  à  cause 
de  l'intercalation  du  29  février,  la  lettre  F,  qui  désigne  le  di- 
manche dans  les  deux  premiers  mois^  désignera  le  landi  pour 
le  reste  de  Tannée,  et  par  conséquent  alors  le  dimanche  sera  dé- 
signé par  lettre  précédente  £.  Ainsi  les  années  bissextiles  ont 
deux  lettres  dominicales.  Tune  pour  les  deux  premiers  mois  de 
l'année ,  l'autre ,  qui  précède  toujours  la  première  dans  Tordre 
alphabétique ,  pour  les  dix  derniers  mois.  Voici  la  série  des 
lettres  dominicales  à  partir  de  1840  : 

1840  >  ED. 

1841 ,  €. 

1842,  B. 
184S,  A. 
1844,  GF. 
1845»  £. 

n  est  facile  de  voir  que  les  mêmes  lettres  domiiiiealés  doivent 
se  reproduire  périodiquement  après  7  années  bissextiles  ou  7 
fois  4  ans,  c'est-à-dire  après  28  ans.  Cette  période  de  28  ans* 
an  bout  de  laquelle  les  années  recommencent  par  le  métne 
jour  de  la  semaine,  se  nonmie  cycle  solaire  ou  cycte  dei 
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lettres  dominicales.  (Voyez,  pour  plus  de  détails,  ainsi  que  pour 
la  détermination  de  la  lettre  dominicale ,  notre  Complément  du 
Cours  de  Cosmographie,  n°  97.  )  Au  reste ,  ce  cycle  n'est  plus 
guère  en  usage  depuis  la  réforme  grégorienne ,  parce  qu'il  est 
interrompu  quand  arrive  une  année  séculaire  commune.  Il  faut 
alors  donner  29  ans  au  cycle  qui  la  contient;  à  Taide  de  cette 
correction,  le  cycle  sert  à  trouver  par  quel  jour  de  la  semaine 
commence  une  année  aussi  éloignée  qu'on  voudra. 

99.  Les  fêtes  du  calendrier  sont  fixes  ou  mobiles.  On  ap- 
pelle fixes  celles  qui  arrivent  toujours  aux  mêmes  dates,  ces 
fêtes  sont  les  suivantes  : 

La  Circoncision  tombant  le  1*^*"  janvier. 

L'Epiphanie le  6  janvier. 

La  Purification le  2  février. 

La  Saint' Jean le  24  juin. 

L* Assomption le  15  août. 

La  Toussaint le  1*'  novembre. 

Noèl le  25  décembre. 

Les  fêtes  mobiles  sont  celles  qui  arrivent  à  des  époques  va- 
riables, et  dépendent  de  celle  de  Pâques,  qui  change  tous  les 
ans.  On  avait  voulu  soumettre  la  fête  de  Pâques  à  Téquinoxe 
du  printemps^  et  comme  on  croyait  alors  qu'il  arrivait  toujours 
le  21  mars,  que  de  plus  les  lunaisons  étaient  réglées  par  les 
épactes  civiles,  on  avait  fixé  Pâques  au  premier  dimanche  qui 
suit  la  pleine  lune  venant  après  le  20  mars.  Ces  deux  supposi- 
tions étant  fausses,  il  en  est  résulté  une  assez  grande  complica- 
tion dans  la  détermination  de  cette  fête.  Nous  donnons  le  moyen 
de  la  déterminer  dans  notre  Complément  du  Cours  de  Cosmo- 
graphie, n^  102. 

Voici  comment  les  autres  fêtes  mobiles  se  déterminent  relati- 
vement au  jour  de  Pâques. 

La  Septîtagésime  est  le  9^  dimanche  ou  63  jours  avant 
Pâques. 
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La  QuinqtMgésime  on  le  dimanche  gras  est  49  jours  ayant 
Pâques. 

Le  jour  des  Cendres  on  le  premier  du  Carême  est  le  mercredi 
suivant. 

Les  dimanches  de  la  Passion  et  des  Rameaux  sont  le  ^*  et 
le  l*''  dimanche  avant  Pâques. 

La  Quasimodo  est  le  dimanche  qui  suit  Pâques. 

V Ascension  est  le  40*^  jour  après  Pâques.  C'est  toujours  un 
jeudi. 

La  Pentecôte  est  le  50®  jour  après  Pâques. 

La  Trinité  est  le  8®  dimanche  après  Pâques^  et  la  Fête-Dieu 
le  jeudi  d'après. 


N. 
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CHAPITRE  QUATRIEBifi. 


DE  LÀ  LUNE. 


XVIII.  —  Mouvement  propre  de  la  lune.  —  Inclinaison  fie 
l'orbite  lunaire  sur  Vécliptique,  —  Nomds  de  la  (une.  — 
Leur  mouvement.  —  Durée  de  la  révolution  de  là  lune, 
soit  par  rapport  à  ses  nœuds,  soit  par  rapport  au  soleil^ 
mois  lunaire. 

100.  La  lune  est,  après  le  soleil,  l'astre  le  plus  brillant  dn 
ciel  et  le  plus  intéressant  pour  nous.  Elle  se  déplace  de  même 
par  un  mouvement  propre  dirigé  en  sens  contraire  de  la  rotation 
diurne,  mais  bien  plus  considérable;  car,  pour  le  constater,  il 
suffit  d'une  légère  attention  soutenue  pendant  quelques  heures 
de  clair  de  lune.  Le  déplacement  journalier  de  la  lune  s'élève 
environ  à  1 3^,  tandis  que  celui  du  soleil  ne  va  pas  à  un  degré  ; 
du  reste,  il  se  détermine  de  même  en  le  rapportant  à  une  étoile 
brillante,  dont  on  observe  deux  passages  consécutifs  au  méri- 
dien. Si  l'on  détermine  jour  par  jour  l'ascension  droite  et  la  dé- 
clinaison de  la  lune  au  moment  de  son  passage  au  méridien ,  en 
rapportant  ces  positions  méridiennes  sur  un  globe,  on  trouve 
qu'elle  décrit  sur  la  sphère  céleste  une  orbite  peu  différente  d'«n 
cercle  et  dont  la  terre  est  le  centre.  Les  changements  de  figure 
de  la  lune  ne  s'opposent  nullement  à  la  dét^mination  exacte  de 
son  mouvement  ;  car  le  soleil  éclairant  toujours  un  hémisphère 
de  la  lune,  on  aura  son  diamètre  apparent  en  prenant  la  plus 
grande  laideur  de  la  portion  visible  de  l'hémisphère  édairé  ;  de 
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flontqo'm  ponm  toi^oon ,  emÉme  poar  le  «olcsili  rapporter 
toutes  léB  observations  au  centre  dn  disque  réel.  Ou  les  réduit 
d'ailleurs  an  centre  de  la  terre  à  l'aide  de  la  parallaxe  borixoB* 
taie  de  la  lane(lio). 

Par  suite  de  son  mouyement  propre^  tantôt  acoéliré ,  tautét 
retardé,  mais  jamais  interrompu,  ni  interverti,  la  lune  fait  le 
tour  du  del  dans  une  période  moyenne  de  27^*  7^-  4a'  tl^5, 
au  bout  de  laquelle  elle  reprend,  à  trôs-peuprès^  la  même  po*» 
sition  par  rapport  aux  étoiles.  C'est  ce  qu'on  nomme  sa  période 
on  révoluHon  sidérale.  Chaque  année,  sa  plus  grande  décli-» 
naison  boréde  égale  sa  plus  grande  déclinaison  australe  ;  mais 
ce  maximum  varie  d'une  année  à  l'autre ,  tandis  qu'il  est 
constant  pour  le  soleil*  La  révolution  tropique  de  la  lune  est  de 

Î7l  f^-  4a'  4",7. 

Le  plan  de  l'orbite  luilaire  fiiit ,  avec  le  plan  de  l'édiptiqiie , 
00  angle  égal  à  5^  8'  4%",  qui  se  nomme  Yinclinaiêon  de  i'ofv 
bU$.  On  détermine  cette  inclinaison  en  mesurant  les  plus  grandes 
latitudes  de  la  lune  de  part  et  d'autre  de  l'éoliptique.  Elle  varia 
de4**à5°l7'. 

101.  Les  deux  points  opposés  oH  l'orbite  de  la  lune  rencoii<- 
trel'écliptique  se  nomment  nœtids  :  celui  par  lequel  elle  s'élève^ 
en  passant  du  siid  au  nord  de  l'écliptique  s'appelle  le  ncmd  a^ 
andant ,  l'autre  est  le  noeud  descendant.  Le  premier  se  nommé 
oioore  la  iéte  du  dragon,  et  le  second  la  queue  du  dragon* 
La  droite  qui  joint  ces  deux  points  se  nomme  la  U^ne  deâ 
nœuds;  elle  se  déplace  d'orient  en  occident  dans  le  même  sent, 
qœ  la  ligne  des  ëquinoxes ,  mais  avec  un  mouvement  bien  plus 
rapide,  et  qui  est  maintenant  de  a'  1 0^,64  par  jour;  de  sorte 
qae,  dans  une  période  de  6798^89  jours  solaires  moyens,  ou 
environ  18  ans  7  mois  et  demi,  le  nceud  ascendifflt  paroourt^ 
en  vertu  de  soq  mouvement  rétrograde ,  la  ciroonféfenee  entière 
de  l'éeliptiqao.  C'est  ce  qu'en  af^e  la  rhoiuHen  frepipiêdêa 
nmàê, 

1. 
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Il  lésnlte  dn  mouvement  rétrograde  des  nœads,  qne  quand 
le  soleil  et  la  ligne  des  nœuds  se  sont  rencontrés  en  un  certain 
point  du  ciel,  ils  doivent  encore  se  rencontrer  avant  que  le  so- 
'  leil  ne  revienne  au  même  point,  puisque  les  nœuds  s'avancent 
vers  lui.  Cette  période ,  qui  est  de  346^, 61963,  se  nomme  révo- 
lution  synodique  du  noeud. 

102«  On  voit,  par  ce  qui  précède,  que  le  mouvement  de  la 
lune  présente  des  phénomènes  analogues  à  celui  du  soleil ,  ex- 
cepté qu'ils  s'exécutent  bien  plus  rapidement,  et  sur  une  moin- 
dre échelle.  Mais  l'analogie  est  loin  d'être  complète,  à  cause  du 
mouvement  rapide  des  nœuds.  L'orbite  apparente  décrite  par  le 
soleil  reste  invariable  au  moins  pour  un  grand  nombre  de  révo- 
lutions, tandis  que  l'orbite  lunaire  n'est  pas  réellement  une 
courbe  fermée  AMBN  (ûg.  26),  mais  telle  que  lacourbe  APDQF. 
La  lune  partant  de  son  nœud  ascendant  A  ne  rencontre  pas  l'é- 
cliptiqoe  dans  un  point  B,  diamétralement  opposé  par  rapport 
à  la  terre  0  y  mais  en  un  point  D  tel  que  l'arc  AD  de  longitude , 
compris  entre  les  nœuds  ascendant  et  descendant ,  est  plus  petit 
que  180^;  de  même  elle  ne  va  pas  de  nouveau  rencontrer  l'é- 
cliptique  en  £  dans  le  prolongement  de  CD,  mais  en  G,  de  sorte 
que  l'angle  ACG  est  la  quantité  dont  le  nœud  ascendant  a  ré- 
trogradé sur  récliptique  d'un  passage  à  l'autre.  Ainsi ,  pour  com- 
pléter une  révolution  sidérale ,  la  lune  devra  encore  décrire  sur 
son  orbite  un  arc  G  F  qui  la  ramènera  non  au  point  A ,  mais 
au  point  F  ayant  même  longitude,  et  de  plus  une  latitude  bo- 
réale qui  n'excède  pas  8'. 

C'est  par  suite  de  la  petite  valeur  de  cette  déviation  qu'on  re- 
garde l'orbite  lunaire  comme  une  courbe  plane.  Mais  dans  le 
cours  d'une  seule  révolution  sidérale,  la  position  de  la  lune  dif- 
fère peu  de  celle  qu'elle  aurait  en  réalité  si  les  nœuds  étaient 
immobiles.  Au  milieu  de  la  période  de  18  ans  ^  que  le  nœud 
ascendant  met  à  parcourir  l'écliptique,  l'orbite  lunaire  se  trouve 
dans  une  position  exactement  inverse  de  celle  qu'elle  avait  au 
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commencement.  La  lune  traverse  donc  des  constellations  difTé* 
rentesy  et  occupe  snccessivement  tous  les  points  d'une  zone  de 
10^  18'  de  largeur,  également  partagée  par  Fécliptique ,  et  qui 
est  limitée  par  l'inclinaison  de  Torbite  lunaire. 

103.  Nous  avons  vu  que  la  révolution  sidérale  de  la  lune 
est  de  27^-  T**-  43'  11", 5.  C'est  le  temps  que  la  lune,  se  trouvant 
au  méridien  avec  une  certaine  étoile,  met  à  revenir  au  méridien 
avec  la  même  étoile.  Si  le  soleil  était  fixe  comme  une  étoile, 
c'est-à-dire,  n'avait  pas  de  mouvement  propre,  en  le  supposant 
aussi  dans  le  méridien  en  même  temps  que  la  lune  et  l'étoile , 
il  y  reviendrait  également  avec  la  lune  lorsqu'elle  aurait  accom- 
pli sa  révolution  sidérale;  mais  au  bout  de  cette  période ,  le  so- 
leil s'étant  déjà  porté  d'environ  27^  à  l'est,  par  suite  de  son 
mouvement  propre  qui  est  de  o'*,98565  par  jour,  il  faudra  donc 
environ  2  jours  à  la  lune  pour  l'atteindre  avec  sa  vitesse  de 
13^,17640  par  jour.  Le  temps  exact  que  la  lune  met  à  parcou- 
rir l'arc  excédant  se  calcule  aisément  par  uoe  simple  proportion. 
L'ajoutant  à  la  révolution  sidérale,  on  trouve  29^- 12**-  44'  2",87 
pour  le  temps  total  que  la  lune  met  à  atteindre  de  nouveau  le 
soleil ,  en  les  supposant  ensemble  au  point  de  départ.  Cette  pé- 
riode se  nomme  révolution  synodique  ou  lunaison^  ou  bien  en- 
core mois  lunaire. 

On  voit  que  ce  problème  a  la  plus  grande  analogie  avec  ce- 
lui des  courriers  et  des  aiguilles  d'une  montre;  aussi  on  le  résout 
de  la  même  manière.  {Voyez  notre  Arithmétique,  n^  217^  et 
notre  Algèbre,  n'^si.) 

Jxjour  lunaire  moyen  est  de  24^-  50'  28", 3,  temps  moyen, 
l'excès  de  5o'  28", 3  se  nomme  le  retard  diurne  de  la  lune. 

XIX.  —  Phases  de  la  lune. 

104.  On  sait  de  toute  antiquité  que  la  lune  n'est  pas  lumi- 
neuse par  elle-même,  et  ne  brille  que  d'un  éclat  emprunté. 


nom  féfléeliksaat  ^ealeauMi  la  hmiière  qo'eDe  reçoit  dn  soleil. 
'  Let  diyefses  af^raioa  qa'elle  sons  préseate  dans  son  cours, 
et  qa'oa  appelle  9» phases^  en  sont  une  preave  évidente,  puis- 
qa'elles  proviennent  seulement  de  la  manière  dont  la  lune  est 
'  Mairée  par  rapport  à  nous.  Si  Ton  imagine  qu'on  g^obe ,  dont 
une  moitié  soit  édairée  et  l'antre  moitié  obscure ,  tourne  de  ma- 
nière à  nous  ofirir  une  partie  progressivement  croissante  de  sa 
moitié  éclairée^  ses  apparences  seront  absolument  identiques 
avec  celles  que  nous  présente  la  lune,  passant  d'un  étroit  filet 
^  demi-circulaire  à  un  cercle  complet.  En  outre,  la  convexité  du 
croissant  lunaire  est  toujours  tournée  vers  le  soleil.  Enfin,  le 
soleil  est  le  seul  astre  à  la  fois  capable  de  donner  à  la  lune  un 
aussi  vif  éclat,  et  assez  éloigné  pour  en  éclairer  la  moitié.  Il  ré- 
sulte donc  de  tous  ces  faits ,  que  la  lune  est  un  corps  globuleux , 
opaque,  et  nous  réfléchissant  uniquement  la  lumière  qu'il  reçoit 
du  soleil. 

105.  Suivons  maintenant  les  phases  de  la  lune.  Soient 
(flg.  27)  T  la  terre,  ABC...  Forbite  lunaire,  SA,  SB,  SH, 
]es  rayons  du  soleil,  qui  peuvent  être  considérés  comme  paral- 
lèles, TU  sa  grande  distance.  La  lune  se  trouvant  en  A  sur  la 
droite  menée  du  centre  du  soleil  au  centre  de  la  terre,  c'est-à- 
dire  en  conjonction  avec  le  soleil ,  elle  présente  complètement  à 
la  terre  son  béipisphère  obscur,  de  sorte  qu'on  ne  peut  aperce- 
voir aucun  point  de  son  hémisphère  éclairé  ;  on  dit  alors  que  la 
lune  est  nouvelle.  Lorsqu'elle  vient  en  B,  on  découvre  une 
portion  de  l'hémisphère  éclairé,  qui  apparaît  sous  la  forme  d'un 
croissant  convexe  vers  le  soleil.  La  lune  venant  en  un  point 
C  situé  à  90°  de  A ,  ce  qu'on  appelle  en  quadrature ,  la  sé- 
paration d'ombre  et  de  lumière  devient  une  ligne  droite.  On 
voit  alors  la  lune  sous  la  forme  d'un  demi-cercle,  et  on  dit 
qu'elle  est  dans  son  premier  quartier.  Lorsqu'elle  arrive  en  D, 
la  portion  lumineuse  du  disque  s'arrondit  et  parait  sousja  forme 
d'une  espèce  d'ovale;  venant  ensuite  au  point  E,  c'est-à-dire 


im  tàppôHUm  âtee  le  soleil  ^  elle  toorne  ébaq^léfement  TenM 
terre  sàn  hémisphère  éelairé;  on  dit  alors  que  la  Idne  est  pMnà 
0!l  dafis  spB  seeend  qtosrtier.  La  lune  s'aedrolt  dose  progressa 
yement  pendant  tout  le  temps  qu'elle  met  à  aller  de  A  en  Ë»  et 
qu'on  appelle  le  cours  de  la  lune.  Les  mêmes  phénomènes  se  re- 
produisant exaèteôiexit  dans  un  ordre  iiiverto  pèhdàht  son  dé' 
rour»  00  le  temps  qu'elle  emploie  pohr  rejoind)^  le  soleil  eti  A. 
La  conjonction  et  l'opposition  de  la  lune  ont  reçu  lé  noiU  de 
sysygies.  Les  deux  positions  intermédiaires  sont ,  comme  on  l'a 
dit>  les  fmidraiureB.  A  répbque  de  la  conjonction^  la.ltihé  et 
le  soleil  passent  au  même  instant  au  méridien  ;  ils  y  passent  en«» 
edre  en  nième  temj[)s ,  lors  de  l'opposition ,  mais  l'un  ati  méri^ 
diën  supérieûlr  on  à  midi^  et  l'autre  au  méridien  inférieur  ou  il 
ijuinilit;  Dans  les  quadratures ,  le  soleil  et  la  lune  sont  à  90^ 
l'un  dé  l'autre;  pair  conséquent  ^  la  lune  passe  au  méridien^ 
6**  du  matin  ou  du  soir. 

Le  retour  des  mêmes  phases  de  la  lune  est  précisément  ce 
qu'on  nomtne  le  mois  lunaire;  il  se  compte  de  nouyelle  lune 
eu  nouvelle  lunei  et  se  divise  en  quatrp  quartiers.  Nous  avons 
Yu  (103)  quesa  valeur  est  de  29^  is^*  44'  7!'y%i  ou  environ 
29^*  ^,  ce  qui  dpnne  12  lunaisons  et  près  de  11  jours  pour 
l'année; 

106.  La  terrai  étant  un  corps  opaque  éclairé  par  le  soleil» 
réfléchit  les  rayons  qu'elle  en  reçoit  «  de  manière  que  l'angle 
d'incidence  égale  l'angle  de  réflexion.  Lorsqu'elle  est  convena- 
blement  placée  par  rapport  à  la  lune^  elle  doit  également  l'é- 
elairer.  C'est  ce  qu'on  vérifie  aisément  en  observapt  la  luné  avea 
le  télescope^  lorsque  la  face  qu'elle  nous  présente  n'est  pas  en* 
ti^ement  éclairée  par  le  soleil  ;  car  alors  la  portion  de  cette 
face  y  privée  des  rayons  solaire  directs  >  n'est  pas  tout  à  fait  ob- 
scure. Elle  nous  offre,  au  contraire,  une  lueur  faible^  mais 
sensible  y  qui  aqhève  de  dessiner  le  contour  du  disque.  Ce  phé- 
nomtoe,  eennu  sous  le  nom  de  lumière  centrée ^  est  seulement 
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bien  prononcé  vers  Fépoqae  de  la  nouvelle  Inné ,  parce  qu'alors 
la  terre  étant  à  pen  près  pleine  pour  la  lune ,  lui  réfléchit  une 
assez  grande  quantité  de  lumière ,  pour  que  celle-d  puisse  être 
une  seconde  fois  réfléchie  vers  nous  distinctement. 

XX.  —  Orbite  elliptique.  —  Mouvement  du  périgée.  — 
Moyen  de  déterminer  la  distance  de  la  lune  à  la  terre.  — « 
Diamètre  de  la  lune. 

107.  Nous  ayons  dit  (i  oo)  que  Torbite  lunaire  est  une  courbe 
peu  différente  d'un  cercle.  Pour  l^obtenir  exactement ,  il  faut 
déterminer  jour  par  jour  la  position  de  la  lune  pendant  toute 
la  durée  d'une  révolution;  et  pour  cela,  au  lieu  d'observer  im- 
médiatement ses  longitudes  qu'on  n'aurait  aucun  moyen  de  vé- 
rifier,  on  observe  les  ascensions  droites  d'où  l'on  déduit  les 
longitudes,  ce  qui  fait  connaître  le  mouvement  de  la  lune  pa- 
rallèlement au  plan  de  l'écliptique  aussi  exactement  que  si  l'on 
avait  pu  se  transporter  à  ce  plan.  On  connaît  ainsi  la  direction 
des  rayons  vecteurs  correspondants  à  chaque  position  journa- 
lière de  la  lune,  et  il  ne  reste  plus  qu'à  déterminer  leurs  rap- 
ports de  longueur,  qu'on  déduit  de  la  comparaison  des  diamè- 
tres apparents,  exactement  de  la  même  manière  que  pour 
l'orbite  du  soleil.  Le  micromètre  donne  29',  305  et  83',  616  pour 
les  valeurs  extrêmes  du  diamètre  apparent  de  la  lune,  qui,  par 
conséquent,  nou$  parait  quelquefois  plus  grosse  que  le  soleil. 
Comme  les  distances  sont  en  raison  inverse  des  diamètres  appa- 
rents, prenant  une  des  distances  pour  unité  de  mesure,  on  en 
déduira  les  valeurs  relatives  de  toutes  les  autres  distances,  et 
les  rapportant  sur  les  rayons  vecteurs  correspondants,  qui  sont 
déjà  déterminés  en  direction ,  on  trouvera  que  la  courbe  passant 
par  leurs  extrémités  est  une  eltipse  dont  la  terre  occupe  l'un  des 
foyers.  Son  plan ,  comme  on  l'a  déjà  dit ,  est  incliné  de  5^  8'  48'^ 
sur  l'écliptique.  Cette  ellipse  est  bien  plus  allongée  que  Tel- 
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lipse  solaire,  et  son  excentricité  s'élève  à  0^05484  do  demi-grand 
axe. 

108.  En  réalité  Torbite  de  la  lone  n'est  pas  exactement  nne 
ellipse  fermée^  par  suite  du  déplacement  de  son  plan^  et  da 
monvement  de  ses  nœuds  qui  lui  fait  décrire  une  série  de 
courbes  en  forme  de  spirale  non  interrompue,  comme  on  Ta 
Yn  plus  haut.  Mais  on  peut  considérer  l'orbite  comme  elliptique 
pour  une  seule  révolution ,  puisque  son  point  d'arrivée,  ayant 
même  longitude  que  le  point  de  départ,  ne  donne  qu'une  diffé- 
rence de  8'  en  latitude.  La  longitude  se  compte  sur  l'écliptique 
à  partir  d'un  nœud  ascendant.  Le  point  de  l'orbite  qui  est  le 
plus  voisin  de  la  terre  se  nomme  \e  périgée,  comme  pour  l'or- 
bite solaire  ;  le  point  le  plus  éloigné  est  V apogée.  Ces  deux  points 
s'appellent  également  apsides,  et  la  ligne  qui  les  joint  se  nomme 
la  ligne  des  apsides. 

Le  périgée  correspondant  au  plus  grand  diamètre  apparent 
de  la  lune ,  il  est  facile  de  déterminer  sa  position  sur  le  ciel 
étoile,  c'est-à-dire  de  remarquer  deux  étoiles  voisines  entre 
lesquelles  il  est  situé.  Répétant  la  môme  observation  à  la  fin 
d'une  révolution ,  on  trouve  que  le  périgée  n'est  plus  à  la  même 
distance  des  deux  étoiles,  et  que  par  conséquent  il  a  changé  de 
place.  En  suivant  le  mouvement  du  périgée  pendant  une  longue 
soile  de  révolutions  de  la  lune,  on  trouve  que  le  périgée  era- 
ploie  3232,5753  jours  solaires  moyens,  ou  à  peu  près  9  ans, 
pour  faire  une  révolution  complète  du  ciel  ;  ce  qui  lui  donne 
un  mouvement  de  6'  41"  par  jour,  ou  3°  environ  pour  chaque 
révolution  lunaire.  Ce  mouvement  du  périgée,  qui  a  lieu  de 
l'ouest  à  l'est  dans  le  même  sens  que  le  mouvement  propre  de 
la  lune,  est  connu  sous  le  nom  de  révolution  des  apsides,  La 
ligne  des  apsides  faisant  une  révolution  du  ciel  en  9  ans,  se 
trouve  complètement  retournée  au  bout  de  4  ans  et  demi ,  le 
périgée  ayant  alors  pris  la  place  de  l'apogée,  et  réciproquement. 

109.  En  dernière  analyse,  on  peut  concevoir  que  la  lune 
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déeriye  anfonr  de  la  terré  une  ellipse  dont  oelle-ci  eeén^  VnA 
des  foyers,  le  grand  axe  ou  la  ligne  des  apsides  faisant  nne  ré* 
yolution  complète  dn  ciel  en  9  ans ,  et  le  plan  de  rellipsé  étéUit 
dans  nne  oscillation  perpétuelle  en  yertu  de  laquelle  il  fait  une 
réYolution  complète  en  18  ans  ^.  Du  reste,  la  vitesse  de  la  lune 
est  bien  plus  grande  au  périgée  qu'à  Tapogée ,  et  son  rayon  vec- 
teur décrit,  comme  pour  Torbite  solaire,  des  aires  égales  en  des 
temps  égaux;  sa  vitesse  moyenne  est  de  6,a  myriamètres  par 
minute. 

Le  temps  que  la  lune  met  à  faire  sa  révolution  sidérale  esl 
maintenant  plus  court  que  du  temps  d'Hipparque  ;  d'où  il  ré- 
sulte que  son  mouvement  devient  plus  rapide.  Si  cette  accélé- 
ration croissait  toujours,  la  distance  de  la  lune  à  la  terre  dimi- 
nuerait sans  cesse ,  et  finirait  par  devenir  nulle.  Mais  la  cause 
de  cette  accélération  est  périodique  et  liée  aux  variations  qu'é* 
prouve  l'excentricité  de  l'orbite  solaire  :  quand  l'une  augmente, 
l'autre  diminue,  sans  dépasser  toutefois  un  c^tain  terme 
après  lequel  venant  alors  à  augmenter,  c'est  la  première  qui 
diminue.  Il  résulte  de  là  que  depuis  2  ooo  ans  la  température  de 
la  terre  n'a  pas  varié  de  yj^  de  degré.  Comme  la  démonstration 
nous  écarterait  trop  du  programme  de  F  Université,  nous  ren* 
voyons  à  notre  Complément  du  Cours  de  Cosmographie,  n^  63. 

110.  La  distance  de  la  lune  à  la  terre  se  détermine  au  moyen 
de  sa  parallaxe  horizontale ,  exactement  comme  on  l'a  exposé 
pour  le  soleil  (65).  Mais  nous  remarquerons  d'abord  que  la  pa- 
rallaxe horizontale  de  la  lune,  observée  d'une  même  station, 
varie  sensiblement  d'un  jour  à  l!autre  par  suite  du  mouvement 
rapide  de  cet  astre  ;  de  sorte  que  la  valeur  obtenue  par  une  ob- 
servation ne  convient  qu'au  jour  et  même  à  l'heure  de  l'obser- 
vation. Cette  parallaxe  varie  en  outre  avec  la  latitude  de  la 
station ,  parce  que  la  terre  n'est  pas  sphérique,  et  acquiert  sa 
plus  grande  valeur  à  Téquateur  où  le  rayon  terrestre  est  le  plus 
grand.  C'est  pourquoi  l'on  réduit  toujours  à  l'équateur  la  pa- 
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rallàié  horizontalU,  qtii  prend  alors  ié  nom  de  paraUme  équa- 
tonale.  C'est  celle-d  qui  se  trouTe  dans  tontes  les  tables  loDai- 
res^  dimiDttée  d'ailleurs  de  la  réfraction,  quantité  plus  petite 
qu'elle-iiiéme,  tandis  que  dans  les  tables  solaires  c'est  la  j[Niral* 
laie  qu'on  a  retranchée  de  la  réfraction. 

Fout  déterminer  la  distance  de  la  lune,  La  GaUle  et  Lalànde 
alièreclt,  l'un  au  cap  de  Bonne-Espérance,  l'autre  à  Berlin 
Soient  0  et  (/  (fig.  18)  ces  deux  stations,  à  peu  près  situées  sur 
un  môme  méridien  et  distantes  d'un  rayon  terrestre.  Les  deux 
astronomes  observèrent,  au  jour  convenu  et  à  l'instant  du  pas- 
sage de  la  lune  au  méridien ,  la  distance  de  son  centre  6  au  pôle 
nord,  La  Caille  se  servant  à  cet  effet  d'une  étoile  dont  il  con- 
naissait la  position  par  rapport  au  pôle.  Us  déterminèrent  ainsi 
l'angle  O  S  0',  d'où  ils  déduisirent  57'  1 7",006  pour  la  valeur  de 
la  parallaxe  équatoriale  de  la  lune.  Or,  d'après  les  tables  citées 
ann^  66,  pour  qu'un  objet  sous-tende  un  angle  de  &7'il"fi0ê, 
il  faut  en  être  à  une  distance  égale  à  60  fois  ses  dimensions  ;  et 
comme  l'objet  est  ici  le  rayon  équatorial  vu  directement  dans 
tonte  sa  longueur,  il  en  résulte  que  pour  cette  parallaxe  la  dis- 
tance dû  centre  de  la  lune  au  centre  de  la  terre  égale  60  fois 
s  S77 1 09  mètres,  c'est-à-dire  382  696  540  mètres  ou  38  962,T  my- 
riamètres  à  très-peu  près.  On  a  répété  les  mêmes  opérations  pen- 
dant 28  jours  consécutif ,  c'est-à-dire  pendant  toute  une  révo- 
lution sidérale  de  la  lune,  et  les  distances  obtenues  pour  chaque 
jour  se  sont  trouvées  précisément  dans  le  rapport  inverse  des 
diamètres  apparents  ;  ce  qui  prouvait  l'exactitude  des  résultats. 
11  n'est  pas  nécessaire  que  les  deux  observateurs  soient  dans  le 
même  méridien  ;  mais  alors  il  faut  réduire  les  nombres  à  cette 
position.  Au  lieu  des  distances  polaires  de  la  lune,  on  peut  aussi 
observer  ses  distances  zénithales  qui  en  sont  les  compléments. 
Ajoutons  que  les  parallaxes  du  soleil  et  des  planètes  sont  de  trop 
petits  angles  pour  qu'on  puisse  les  obtenir  exactement  par  ce 
procédé,  qui  est  seulement  applicable  ft  la  parallaxe  de  là  lune. 
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La  parallsixe  éqnatoriale  de  la  lune ,  qui  est  variable  comme 
nous  FaYODs  dit,  est  toujours  comprise  entre  53'  43"  et  61'  24". 
D'après  la  Connaissance  des  temps  pour  Tannée  1840,  sa  plus 
grande  valeur,  égale  à  6l'22'',4,  a  eu  lieu  le  9  décembre;  et 
sa  plus  petite  valeur,  égale  à  53' 53'', 3,  a  eu  lieu  le  23  dé- 
cembre. La  moyenne  arithmétique  est  de  57'37",8;  mais  la 
parallaxe  qui  correspond  à  la  distance  moyenne  de  la  lune, 
pour  une  même  orbite,  n'est  pas  tout  à  fait  la  moyenne 
arithmétique  entre  les  valeurs  extrêmes,  parce  que  le  mouve- 
ment de  la  lune  n'est  pas  uniforme.  Au  reste ,  la  parallaxe  re- 
lative à  la  moyenne  distance  varie  un  peu  par  suite  du  dépla- 
cement progressif  de  l'orbite  lunaire  à  chaque  révolution ,  et  sa 
valeur  déterminée  au  moyen  d'une  longue  suite  d'observations 
est  de  57',67  ou  57'  40".  On  trouve  alors  que  la  distance  corres- 
pondante du  centre  de  la  lune  au  centre  de  la  terre  égale 
59,6169  fois  le  rayon  équatorial,  c'est-à-dire  380183  470  mè- 
tres, ou  38  018  myriamètres  environ.  On  peut  donc  dire,  en 
nombre  rond ,  que  la  distance  moyenne  de  la  lune  à  la  terre 
est  de  38000  myriamètres*. 

La  valeur  de  la  parallaxe  ne  pouvant  être  affectée  que  d'une 
erreur  de  v'  au  plus,  ou  environ  sa  3600®  partie,  puisqu'elle 

*  Selon  Herschel,  la  distance  moyenne  de  la  lune  à  la  terre  légale  59,9643 
rois  le  rayon  équatorial,  ce  qui  la  fait  correspondre  à  57'  i9",47  de  paral- 
laxe moyenne.  Son  rayon  équatorial  est  6  377  432"  ,2,  et  cependant  il  donne 
381  407  631  mètres  pour  la  moyenne  distance  de  la  lune,  ce  qui  ne  cadre  pas 
avec  ses  nombres,  puisque  le  produit  de  son  rayon  équatorial  par  59,9643 
fait  382  418  257  mètres.  Au  reste,  Tinexactitude  du  chiffre  d'Herschel  (tra- 
duction dePeyrot,p.  110)  peut  provenir  d'une  faute  d'attention  ou  d'im- 
pression. D'après  notre  rayon  équatorial  et  la  parallaxe  moyenne  d'Herschel 
57'  19",47,  la  distance  moyehne  de  la  lune  serait  égale  à  382  398  877  mètres, 
ou  à  peu  près  38  240  myriamètres. 

Enfin,  d'après  la  formule  des  parallaxes  F =206  265-5,  où  P  est  le  nombre 
de  secondes  contenues  dans  la  parallaxe  horizontale ,  R  le  rayon  terrestre 
et  D  la  distance  de  l'astre ,  on  trouve  D=380 166 060  mètres,  ce  qui  justifie 
notre  adopUou  de  38  000  myriamètres  pour  la  moyenne  distance  de  la  lune. 
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s'écarte  peu  de  l^  on  3600",  on  voit  que  la  distance  chienne  ponr 
la  lune  est  exacte  à  moins  d'une  quantité  égale  à  sa  3600^  par- 
tie on  to  myhamètres  ;  tandis  que  la  parallaxe  da  soleil  étant 
8",  6,  quantité  fort  petite,  n'a  pu  servir  à  déterminer  sa  distance 
que  très-approximativement  ou  à  177  900  myriamètres  près. 
Au  reste,  la  distance  de  la  lune  n'est  environ  que  la  400'  partie 
de  ceUe  du  soleil,  et  ne  dépasse  guère  le  quart  du  diamètre  réel 
de  cet  astre.  Ainsi,  la  circonférence  matérielle  du  soleil  est 
presque  double  de  Torbite  lunaire,  et  si  Ton  conçoit  que  le  cen- 
tre  du  soleil  coïncide  avec  celui  de  la  terre ,  sa  surface  ira  s'é- 
tendre à  une  distance  presque  double  de  la  distance  de  la  lune  ! 
111.  Le*diamètre  réel  de  la  lune  se  déduit  du  rapport  de 
rnne  quelconque  de  ses  parallaxes  au  demi-diamètre  apparent 
correspondant.  Prenons,  par  exemple,  la  parallaxe  moyenne 
57',67  et  le  diamètre  correspondant  3l',431.  Alors  le  diamètre 
terrestre,  vu  de  la  lune,  sous-tend  un  angle  égal  à  il  5',  34 ,  dou- 
ble de  la  parallaxe.  Or,  à  une  même  distance,  les  diamètres  réels 
sont,  pour  dep^its  angles,  proportionnels  aux  diamètres  appa- 
rents ;  donc,  en  prenant  pour  unité  le  diamètre  de  la  terre,  on 
aura  la  proportion 

115',34:  3l',43i::i:iP=f|^|{  =  0,2725. 

Ainsi,  le  diamètre  de  la  lune  égale  0,2725  de  celui  de  la  terre, 
00,  à  fort  peu  près,  les-^.  Maltipliant  le  diamètre  éqnatorial  de 
la  terre  par  0,2725,  on  obtient,  pour  celui  de  la  lune,  3  475524 
mètres  ou  347,6  myriamètres,  à  476  mètres  près.  Les  volumes 
étant  comme  les  cubes  des  diamètres,  si  l'on  prend  le  volume  de 
la  terre  pour  unité,  celui  de  la  lune  sera  donné  par  la  proportion 
1  :  (0,2725)  ^  ::  1  :  a; =0,020  348  ou  à  peu  près^.  Ainsi  la 
terre  est  environ  49  fois  plus  grosse  que  la  lune. 

112.  Lorsque  la  lune  se  trouve  au  zénith  d'un  lieu  de  la 
sorfoce  de  la  terre ,  elle  en  est  plus  rapprochée  qu'à  l'horizon, 
et  la  différence  est  d'environ  ^^  de  sa  distance.  Par  conséquent, 
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son  diamètre  apparent  est  en  réalité  plus  grand  de  l"  au  lé- 
nith  qu'à  rhorizoD.  Or,  an  contraire,  elle  parait  alors  plus 
petite  (ainsi  qne  le  soleil  )  par  suite  d'une  illusion  d'optique. 
Cette  illusion  est  causée  par  Fabsence  des  objets  intermédiaires, 
qui  servent  à  nous  donner  une  idée  de  sa  grande  distance ,  lors- 
qu'elle se  trouve  à  l'horizon.  Ainsi ,  lorsqu'elle  est  parvenue  au 
zénith,  nous  la  jugeons  plus  rapprochée,  et  par  conséquent 
nous  devons  la  trouver  plus  petite.  La  teinte  pâle  que  les 
vapeurs  et  les  couches  plus  denses  de  l'atmosphère  donnent 
à  la  lune  lors  de  son  lever  contribue  encore  à  nous  la  faire 
juger  plus  éloignée ,  et  par  conséquent  plus  grosse.  L'illusion 
cesse  en  grande  partie,  lorsqu'on  regarde  l'astre  avec  un  tube 
creux  ou  un  verre  coloré  nous  dérobant  les  objets  intermé- 
diaires. (Yoyeî  notre  Complément  du  Cours  de  Cosmographie, 
n«a4.) 

IXI.  —  Rotation  de  la  lune  swr  son  axe.  —  Libration. 

113.  L'observation  longtemps  continuée  des  taches  de  la 
lune  prouve  qu'elle  présente  toujours  la  môme  face  à  la  terre, 
et  la  description  que  Plutarque  donne  de  cette  face  visible  s'ac- 
corde parfaitement  avec  celle  que  nous  lui  voyons  aujourd'hui. 
Il  suit  de  là  que  la  lune  a  un  mouvement  de  rotation  qui  s'ao 
complit  exactement  dans  le  môme  temps  qu'elle  met  à  faire  sa 
révolution  sidérale  autour  de  la  terre ,  c'est-à-dire  en  97  J-  {  en- 
viron, et  qui  a  de  même  lieu  d'occident  en  orient.  Si  la  lune 
ne  tournait  pas  sur  elle-même,  lorsqu'elle  serait  parvenue  à 
la  fin  de  sa  révolution ,  elle  nous  montrerait  la  face  exacte- 
ment opposée;  or,  elle  nous  montre  constamment  la  même, 
et  nous  ne  pourrons  jamais  apercevoir  l'autre.  La  circonfé* 
rence  de  l'équateur  lunaire  étant  de  10  918  678  niètres,  ou 
1  091,8  myriamètres,  un  point  desonéquateur  décrit  4"'',6  par 
seeeade,  ou  37e  mètres  par  minute.  La  lune,  dans  sa  révolu^ 


tionantonr  de  îa  terre,  n'a  qu'un  jottf  et  qu'ona  iioit^  cba^ 
cun  égal  à  15  fois  24  de  nos  heures. 

Il4.  Le  mouvement  de  rotation  de  la  lune  est  uniforme 
et  s'exécute  parallèlement  à  un  plan  incliné  de  1^  SO^  1  i"  sur. 
réeiiptique.  Mais  le  mouvement  de  révolution  autour  de  la 
terre  est  soumis  à  de  petites  inégalités.  Ce  défaut  de  concor^ 
dance  parfaite  entre  la  durée  des  deux  mouvements  4oit  nous 
faire  apercevoir  des  objets  situés  sur  la  face  opposée  de  la  lune 
et  très-près  de  ses  bords  :  un  examen  suffisamment  prolongé 
nous  montre  en  effet  que  certaines  taches  voisines  des  bords 
paipaissent  s'en  approcher  et  s'en  éloigner  alternativement,  ûq 
môme^  d'autres  taches  situées  contre  le  bord  disparaissent  et 
lepaaNiisseUt  périodiquement,  tout  en  conservant  leurs positioiis 
respectives.  Ces  oscillations  nous  apprennent  que  la  }une  eat 
soumise  à  une  espèce  de  balancement  qu'on  a  nommé  /«- 
hraHon. 

On  en  distingue  de  deux  sortes,  l'une  en  longitude ,  qui  pro- 
vient du  défaut  de  concordance  entre  sa  rotation  et  sa  révo- 
lution autour  de  la  terre,  ce  qui  nous  fait  apercevoir  quelque» 
degrés,  à  Test  ou  à  l'ouest  de  l'équateur  lunaire,  déplus  qu'une 
deoii-cireonférenee  ;  l'autre  en  latitude,  dépendant  de  l'ineli» 
liaison  de  l'axe  de  rotation  sur  le  plan  de  l'orbite  lunaire^  ea 
qni  fait  successivement  avancer  un  peu  chaque  pôle  vers  l'intéi^ 
riear  du  disque ,  et  nous  découvre  les  taches  situées  près  dei 
pôles  sur  la  face  opposée.  ^ 

On  peut  encore  regarder  comme  une  troisième  espèce  de 
llltrotion,  appelée  libration  diurne,  les  variatiohs d'apparenoes 
que  la  lune  offre  au  même  instant  &  des  observateurs  sitiiés  en 
diif^ents  points  de  la  surface  de  la  terre  ;  car  les  deux  Ubra« 
tions  précédentes  sont  celles  qui  auraient  heu  pour  un  obser-^ 
vateur  placé  au  centre  de  la  terre.  La  ligne  joignapt  les  een» 
très  de  la  terré  et  de  la  lune  perce  la  surfaoQ  de  la  lune  m 
même  points  sauf  la  lii^ation.  Par  conséquent^  un  observar 
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teur  lunaire  apercevrait  la  terre  immobile  sur  la  Toùte  céleste. 

115.  La  lune  ne  nous  envoie,  comme  on  Ta  dit,  qu'une  lu- 
mière réfléchie.  L'astronome  Bouguer  a  prouvé  que  cette  lu- 
mière, concentrée  au  foyer  des  plus  fortes  lentilles,  ne  produit 
aucun  effet  sensible  sur  un  thermomètre  à  air.  Or,  les  rayons 
solaires,  concentrés  de  la  même  manière,  fondent  le  silex,  qui 
résiste  cependant  à  nos  meilleurs  fourneaux.  Bouguer  a  con- 
clu de  ces  expériences  que  la  lumière  de  la  lune  est  300  000 
fois  plus  faible  que  celle  du  soleil. 

La  lumière  cendrée  acquiert  son  maximum  d'intensité  lors- 
que la  lune  est  nouvelle,  parce  qu'alors  la  terre  est  pleine  pour 
la  lune;  et  comme  sa  surface  est  13  fois  plus  grande,  elle  lui 
réfléchit  alors  une  très-grande  quantité  de  lumière  qui  doit  lui 
faire  l'équivalent  de  13  lunes. 

XXIL  —  Éclipses  de  soleil,  totale,  partielle^  annulaire. 

116.  La  lune,  étant  bien  plus  rapprochée  de  la  terre  que  le 
soleil,  doit  nécessairement  s'interposer  quelquefois  entre  eux. 
Alors  si  le  centre  de  la  lune  est  situé  en  quantité  notable  au- 
dessus  ou  au-dessous  de  la  ligne  qui  joint  l'observateur  terres- 
tre au  centre  du  soleil,  la  lune  ne  lui  cache  aucune  partie 
du  disque  solaire.  Mais  si  la  lune  a  son  centre  sur  cette  li- 
gne, elle  lui  dérobe  une  partie  plus  ou  moins  grande  du  so- 
leil, ce  qui  produit  le  plus  imposant  de  tous  les  phénomènes 
astronomiques,  une  éclipse  de  soleil;  dans  ce  cas,  4'éclipse  est 
dite  centrale.  Lorsque  le  diamètre  apparent  de  la  lune  est  égal 
à  celui  du  soleil  ou  plus  grand  que  loi,  le  soleil  est  entière- 
ment caché  aux  yeux  de  l'observateur ,  qui  voit  à  sa  place  le 
disque  lunaire  sous  la  forme  d'une  tache  noire  circulaire,  et 
Ton  dit  que  Téclipse  est  totale.  L'obscurité  qui  en  résulte 
peut  égaler  à  peu  près  celle  de  la  nuit,  mais  jamais  parfai- 
tement^ à  cause  d'une  petite  auréole  lumineusç  attribuée  à 
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ratmosphère  du  soleil,  et  qui  permet  seulement  d'apercevoir 
les  étoiles  de  première  et  de  seconde  grandeur.  Si  le  diamè- 
tre apparent  de  la  lune  est  plus  petit  que  celui  du  soleil, 
la  lune  ne  cache  que  l'intérieur  du  disque  solaire,  dont  le 
bord  offre  alors  le  singulier  spectacle  d'un  mince  anneau  lu- 
mineux entourant  le  disque  noir  de  la  lune.  Dans  ce  cas, 
on  dit  que  l'éclipsé  est  annulaire.  Dans  tous  les  autres  cas, 
où  la  lune  s'interpose  entre  le  soleil  et  l'observateur,  de 
manière  à  lui  en  dérober  une  certaine  partie  sans  avoir  son 
centre  exactement  sur  la  ligne  qui  le  joint  au  centre  du  so- 
leil, on  dit  que  l'éclipsé  est  partielle, 

Hme  éclipse  de  soleil  peut  être  totale  pour  un  observateur 
situé  en  un  certain  point  de  ]^  surfa^ce  terrestre  et  invisi- 
ble pour  un  autre,  parce  que,  pour  celui-ci,  la  lune  lie  se 
projette  plus  sur  le  disque  du  soleil.  L'ombre,  portée  par 
la  lune,  parcourant  d'occident  en  orient  l'hémisphère  ter- 
restre tourné  vers  le  soleil,  l'éclipsé  est  donc  successivement 
aperçue  de  proche  en  proche  dans  cette  direction. 

117.  Pour  qu'une  éclipse  de  soleil  puisse  avoir  lieu,  il 
faut  d'abord  que  le  soleil  et  la  lune  soient  en  conjonction, 
c'est-à-dire  aient  même  longitude,  ce  qui  arrive  seulement 
qaand  la  lune  est  nouvelle.  Mais  cela  ne  suffit  pas;  comme 
le  plan  de  l'orbite  .lunaire  ne  coïncide  pas  avec  l'écliptique, 
étant  incliné  sur  elle  de  6^  8'  48" ,  il  faut  encore  que  le  so« 
leil  et  la  lune  aient  à  peçi  près  même  latitude.  Or ,  l'effet 
de  la  parallaxe  étant  de  déplacer  le  bord  du  disque  lunaire 
d'une  quantité  qui  peut  atteindre  la  valeur  de  la  parallaxe 
horizontale,  il  faut,  pour  qu'il  puisse  y  avoir;  éclipse  ea 
j]uelque  point  de  la  terre,  que  la  distance  angulaire  du 
centre  du  soleil  et  du  centre  de  la  lune,  observée  de  la 
terre,  ne  soit  pas  plus  ^ande,  à  Finstajut  de  la  conjonction^ 
que  la  somme  des  demi-diamètres  apparents  augmentée  da 

la  parallaxe  horizontale  de  la  lune.  14^  iMsnmuw^ie  cette 
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somttie  est  environ  1®  34'  27".  tontes  les  fois  i^ue  là  dièUhcë 
des  ceâtres  dé^  astres  dépassera  eëtté  Valeur  à  l'époque  de  la 
conjonction ,  bn  est  certain  qu'il  ne  peut  y  ayotir  éclipse. 

118.  Suivons  maintenant  les  diverses  circonstances  d*uàe 
éelipèe  dé  sollsii.  Représentons  (flg.  )8)  lé  soleil  par  S,  là  terre 
par  T  y  la  lutie  pat  L  ;  le  soleil  étant  plus  gros  qUe  la  luiie ,  les 
rayoUà  extrêmes  AE,  BF,  tattgents  à  tous  deux,  se  t*eiicbntre-^ 
rbnt  quelque  part  eu  Un  point  0  t[ui  sera  le  sommet  du  cône 
d'bmbre  EOF  projeté  par  là  lune;  et,  de  l'intérieur  dU  cône, 
on  n'apercevra  àubun  pOiUt  du  soleil.  Mais  tottt  l'espace  situe 
hors  de  ce  cône  ne  sera  pàà  également  éclairé,  car  les  rayons 
AF,  BE,  également  tangente  au  soleil  et  à  la  lune,  et  qui  se 
coupent  en  lin  point  6  situé  enti*e  ces  astres,  détehninent  uti 
autre  cône  GCD,  dont  les  deux  nappes  CE 0,  DFO,  situées 
entré  la  lune  etlaterilé,  et  nommées  pénôthbre,  sont  pri- 
vées d'une  partie  des  rayons  solaires.  Ce  cône  déterminé  donc 
ftUr  la  terrie  une  zone  OCTD  telle  qu'un  observateur  situé  en- 
tre sa  limite  CTD  et  l'ombre  0  ne  découvrira  qu'une  portion 
de  la  surface  du  soleil  d'autant  plus  petite  qu'il  sera  plus  voisin 
de  l'ombre  0 ,  et  par  conséquent  d'autant  plus  grande  qti'il  se 
rapprochera  de  la  limite  CTD  de  la  péUombre.  D'après  la  dis^ 
tance  et  les  dimensions  de  la  lune>  le  sommet  du  cône  d'ombre 
OEF  est  toujours  situé  prèà  de  la  surface  de  la  terre,  mais 
tantôt  an  ddà, tantôt  en  deçà.  Dans  le  piremier  cas,  la  lune  formé 
sur  la  surface  de  la  terre  une  tache  noire  0  produisant  une 
éclipse  totale  pour  l'observateur  qui  s'y  trouve  compris.  En 
dehors  de  là  taehe,  et  jusqu'à  la  liiuité  CTD,  se  trouve  la  pé- 
nombre produisàiit  une  éblipse  partielle  pôUr  les  observateurs 
situés  dans  cette  partie.  Hors  de  là  limite  CTD,  il  n'y  a  pas 
du  tout  d'éclipsé.  Lorsque  la  pointe  du  cône  d'ombre  n'atteiui 
pas  la  surface  de  la  terre ,  il  n'y  à  niiliJè  part  d'éclipsé  totale,  ik 
l'observateur  i^itùé  dans  le  prolongeniéht  de  l'axe  du  côûe  voit 
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XKllh -^ Éclipses  de  lune,  totale,  partielle. 

119.  La  t6rre>  étant,  mtûiÈe  la  Inné,  ^  corps  dpaqtlb  édairé 
pBJr  te  §eieil,  projette  de  mètiie  derrière  Mto  Uû  eHkie  d'ombtë , 
mAli  ddtit  fô  lohgtië^r  est  plus  coilsidéràble  ël  ntteitil  ënyinon 
tUMs  fbis  lé  distancé  de  là  Idtie  ili  la  terné.  Qtiâdd  la  Ititie  sek'a 
mêé  dahé  le  cbilë ,  elle  né  receVta  (iliii  la  Itithièrô  dU  isbldl ,  et 
ïMTieilâiÀ  ilkyMble  A  trèi^peu  pi%«  ;  alors  il  y  Àurd  étlipsp  ée 
/ttHb:  Sbit  (fi|.  29)  S  lé  soleil,  T  la  teh*e  ;  le  e6tte  d'ombre  est  dé- 
teriîliiié  pi*  les  rdybils  extrêmes  ÂQ,  BD  tangents  au  soleil  et  & 
É  lerrë.  Môr  ibtërséctibn  0  ^ii  eët  lé  iM)ttiÉfeiet'.  On  oOne  est  sé- 
paré dé  l'espace  totalement  éclairé  pai"  nâe  péaombire  Formée 
à^  âëni  nâppeft  ECO,  iDOappaHenant  &  «ni  antt«  t<^e  H6| 
(fjsk  liéteHiUÀ^  les  i*at6bs  HB,  lA,  tangent»  au  soleil  et  à  la 
lune,  mais  se  coupant  entre  ces  corps  en  nn  p^int  G.  Lorsqu'une 
édipsë  de  luné  dbit  avbir  lieu ,  là  lune  L  entre  d'abord  dans  la 
^oî]lbi*e  où  elle  ^d  sa  clarté  par  degré  &  ihesure  qu'elle  s'y 
engage  dayantàgé,  |)ûië  pénétrant  dan»  le  cône  d'ombres,  elle 
flisparait  en  totalité  ëd  en  j[^artib  ^  selon  sa  ditieeiioh  relative  on 
là  maniêl^  dont  elle  y  pénètre  ;  et  l'éclipsé  est  totale  ou  par* 
itété.  une  éeli^^  totale  l'eist  en  même  tëttips  pour  tous  M 
liietix  dû  mendie.  C'est  tobjottrs  ^ar  son  bord  oriental  que  la  lune 
eommenbé  à  is'éclipser  >  préitentant  là  dième  i^ade  à  Ions  ceux 
qtd  l'ont  eb  niémé  tém^  ad-deëâtls  de  rhorifeoâi  Les  éclipses 

delunie,  étant  aibsi  léë  lâèmeè  ^out  ué  t^teerttttemr  ^tué  à  if 

surface  ou  au  centre  de  la  terre,  peuvent  se  calculer  bien  plm 
fadletaienl  qu«  lès  éblipiseb  d^  sieMI.  Le  t^vsé  cotmfaQlQi  de  l'om- 
bre et  dé  la  pédombre  est  toujours  situé  sur  l'éeliptique  en  ub 
pomt  opposé  au  sbleil^  él  coinme  les  taUes  lunàirÈfe  donnent 
à  chaque  idtomt  la  position  dé  la  luàô ,  oh  pourra  déterminer 
ks  k^takts  où  la  distanice  Qn  oi^tÉré  de  là  luno  au  teuftre  èoDrv 
*«iikr(»iidM  bt  de  la  jpinombct»  égalé  te  MMie  fidtedK 
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demi-diamètre  lunaire  et  da  demi-diamètre  de  l'ombre  et  de  la 
pénombre. 

120.  Pour  que  la  lune  soit  éclipsée,  il  faut  qu'elle  soit  en 
opposition,  et  dans  les  nœuds,  ou  au  moins  qu'elle  n'en  soit 
pas  plus  éloignée  que  9^.  La  lune  serait  tout  à  fait  invisible, 
dans  une  éclipse  totale ,  si  les  rayons  solaires  étaient  exactement 
en  ligne  droite  dans  toute  leur  étendue;  mais  comme  ils  sont 
réfractés  par  l'atmosphère,  ceux  qui  arrivent  par  ce  moyen 
jusqu'à  la  lune  suffisent  pour  la  faire  distinguer,  mais  sans  lui 
communiquer  aucun  éclat.  Le  seul  cas  où  la  lune  est  totale- 
ment invisible  dans  une  éclipse  totale  est  celui  d'une  atmos- 
phère couverte  de  nuages  qui  interceptent  les  rayons  du  soleil. 

121.  T^  grande  exactitude  des  tables  astronomiques,  com- 
prenant toutes  les  circonstances  des  mouvements  des  astres, 
ainsi  que  leurs  distances  respectives  et  leurs  psurallaxes,  permet 
de  prédire,  avec  une  extrême  précision ,  l'instant,  la  durée  et 
l'étendue  des  éclipses.  Comme  19  révolutions  synodiques  du 
nœud  lunaire  et  223  lunaisons,  ou  révolutions  synodiques 
moyennes,  font  également  6  585  jours  avec  une  fraction  de 
jour,  c'est-à-dire  18  ans  et  lo  jours,  on  voit  que  les  éclipses 
doivent  se  reproduire  périodiquement  après  cet  intervalle  de 
itemps ,  le  nœud  lunaire  étant  revenu  à  la  même  position.  Cette 
•période  de  1 8  ans  était  nommée  Saros  par  les  Chaldéens,  qui 
s'en  servaient  pour  prédire  les  éclipses.  Elle  contient  70  éclipses, 
dont  41  de  soleil  et  29  de  lune.  Le  nombre  des  éclipses  n'est 
pas  constant  par  année;  telle  année  en  offre  4  et  telle  autre 
aucune. 

•  Les  mêmes  tables  lunaires  montrent  qu'il  s'écoule  285  lunai- 
sons en  19  ans,  parce  que  les  11  jours,  dont  l'année  solaire 
surpasse  12  lunaisons,  font,  au  bout  de  19  ans,  7  lunaisons 
qui  s'ajoutent  aux  19  •  1 2  ou  228  lunaisons  annuelles.  Les  sept 
années  sur  ces  1 9 ,  qui  ont  1 3  nouvelles  lunes  au  lieu  de  1 2 ,  se 
nomment  emb&lismigues.  Cette  période  de  1 9  ans, -au  bout  de 


t>É  LA  UniE.  i!7 

laqaelle  les  phases  de  la  lune  reviennent  périodiquement  aux 
munies  jours ^  se  nomme  cycle  lunaire  ou  nombre  d'or,  parce 
que  les  Athéniens  avaient  fait  graver  en  lettres  d'or  les  proprié- 
tés de  ce  cycle  découvert  par  Méton.  Si  donc  on  forme,  avec  les 
résultats  des  observations,  19  tables  qu'on  numérote  de  l  à  19^ 
pour  connaître  les  époques  des  phases  de  la  lune  pour  toute  une 
année,  il  suffira  de  choisir  la  table  convenable.  La  première 
année  du  cycle  étant  celle  qui  précéda  l'ère  chrétienne,  il  en 
résulte  qu'en  ajoutant  i  au  chiffre  de  l'année  et  divisant  la 
somme  par  19,  le  reste  sera  le  nombre  d'ôr  de  Tannée.  Ainsi 
pour  1845,  on  divisera  1846  par  19,  ce  qui  donnera  3  pour 
le  nombre  d'or  de  1845. 

On  appelle  épacte  Tâge  de  la  lune  au  1*^  janvier.  Gomme 
l'année  solaire  surpasse  de  11  jours  l'année  lunaire,  si  l'épacte 
est  0  pour  une  année,  elle  sera  11  pour  l'année  suivante,  22 
pour  celle  d'après,  puis  33  ou  simplement  3  en  ôtant  30,  et 
ainsi  de  suite  :  d'après  cela  on  peut  former  le  tableau  suivant  : 

Nombres  é^or^i    2   3   4    5    6   7    8   9  10  11  12  13  14  15  16  17  18  19 
Épacies  0  1122   3  14  25    6  17  28    9  20    112  23    4  15  26    7  18 

Ce  tablean  conduit  aux  deux  règles  suivantes  pour  le  dix- 
neuvième  siècle. 

1^  Eetranchant  4  des  deux  chiffres  à  droite  du  millésime 
de  Vannée,  et  divisant  la  différence  par  19,  le  reste  est 
le  nombre  d'or. 

2^  Retranchant  1  du  nombre  d'or^  multipliant  la  diffé^ 
rence  parti,  et  divisant  le  produit  par  30,  le  reste  est  Vé- 
pacte  civile. 

Le  tableau  varie  selon  les  siècles,  à  cause )de  la  réforme  gré- 
gorienne. 

Nous  donnons  plus  de  détails  sur  cette  partie  du  calendrier 
dans  notre  Complément  du  Cours  de  Cosmographie ,  n^*  94 
à  100. 


* 

XXiy.  —  Ocet^liOitions.  —  f^eur  usage  pour  déterminer  les 

lçn,f^^tî^des  terrestres. 

IfiS.  Le«  éi^ij^i^  4^  sol^jl  c{émqDtrent  éyiderpmetit  que  la 
lune  est  nu  cerpi  opaqvi^,  çt  noq  ^ui^jneux  par  l^i-même,  ce 
qiie  robsefyatiojp  de  ses  phases  nous  avait  déjà  fait  reconnaître. 
Jte  pbéBom^ae  isonnu  sovis  le  uo|m  ^' occultoition  en  donnée  encore 
une  preuve  incontestable.  La  )une  ^'ecouvre  de  son  disque  toutes 
les  étoiles  qtf'e])^  renconlr^  dans  sa  marche,  et  qui,  cessant 
alors  d'être  visibles  pour  nous,  se  trouvent  éclipsées  ou  occul- 
tées ,  d'où  est  venu  le  nom  d'occultation  donné  h  ce  phéno- 
'inène.  Les  oc<îultatipiis  arrivent  indifféremment  lorsque  les 
•étoiles  sont  cachées  par  la  partie  obscure  ou  éclairée ,  visible  ou 
invisible  4\k  disqu^  lun^i^e.  i^orsquç  l'occultation  a  lieu  par  la 
partie  éclair^  du  di^qup,  }e  télescope  nous  montre  ce|te  partie 
s'approchapt  graduellei^ent  fle  l'étoile,  et  noi|s  avertit  de  l'ins- 
tant où  elle  va  s'éclipser.  Mais  si  la  lune  s'approche  de  l'étoile 
par  la  partie  invisible  de  son  disque,  on  a  le  singulier  sipe^r 
tacle  d'une  étoile  qui  semble  s'éteindre  subitèralent  en  plèfin  aip, 
•sans  avoir  cj'abord  dimijaiié  cl'i»t€psité,  D'p^  \\  fpitjpufi  Ifi  i)aartie 
invisible  du  disque  de  la  lune  n'en  existe  pas  nipit|?  pouç  n'être 
pas  vue ,  et  intercepte  aussi  hipn  \^  IP^ûèrQ  quq  \^.  partie  visible. 
De  méme,'lojrsque  VéteilQ  a  été  éclip^éfl  par  Iç  bord  extérie^ir 
du  croissant ,  elle  ne  reparaît  pas  au  bord  intéri^r  ^  mais  seu- 
lement lorsqu'elle  a  été^  dépassée  p^^  le  ^i^q^i^e  e.](itier.  Alorç  elle 
offM  le'spectacle  inverse  4n  précèdent  «  ci'^t-ài-difé  celui  d'une 
étoile  qui  se  forme  subitement. 

Pour  qu'une  oceiiUation  4'é^^t^  ^^î^  pos^i^le, ,  il  faut  que  la 
distance  angulaire  de  l'étoile  au  centre  du  disque  lunaire  soit  égale 
à  la  somme  de  )a  parallaxe  Ipc^^le  et  du  demi-diamètre  app^^rent 
de  la  lune.  Mais  comme  q^  4?mi-^i£|mètre  est  donné  dans  \es 
tables  pour  le  centre  de  la  terre,  il  faut  l'augmenter  convena- 


WfWBt  ^  «W  delà  BlW  JFVî^^  PTWffilt^  ¥  H  lW»lf  VP^ 
5OTf|ff or  ç^tfl^  en  pi|  fj^^j^  ^e  te  surfoçfi  terr^trf .     • 

I^Yftnt  ^  ARC  seconde  dçdegré  pwr  sçpo^O^  djft  ^^g|f ,  Vî^st^ï^t  9* 
el}^  ocQïjtte  «ne  ^ai|fi  flçm^  fttfp  fegçurdé  çQffiq»^  fli^  li^^qQmfnç 
WfefttW^i  d'fti^çflr^  w\s^  (afi^^e  à  p^^^ryef  squ  fl»çr.  que  s/ff 

geqseïneiftt  eiaplqy^  ffffle^  v[^\n^  ffd\\x  dét^Pffl^;ipç  \^  \m!^ 
tfl4e  ^  ^  wat^mt  qpelcflflqfl^.  Lcïs  i^blç^  ^flBawreç  cflAtiq[iûeat 
les  çljs^Btfes  çiflgHlfiHf^  ^P^H^*  W  WW^M^  ^toil^  qu'eUç 
Pf!ut  renççi^tre]?  daqf  ^  capr^q^  cs(lqi|lée$i  ^yec  vw^oin  extr^e 
de  6**-  en  6^-  pgyf  \e^  pri^icp^u^  q^il^pqîjfoireçii  ^s  gue  œi^^ 
dePariç,  I^ondre^,  fi^c.  Pa^r  çooftépent,  on  pçu|  çn  dédww 
l'ii^st^qt  pr^ci^  ciù  Vocoalt^tjo]:^  de  pes  étoiles  doi^  y  avoir  ^eu« 
Lqrs  donc;  qij'^t^ïit  sjtq^  ^  m  Ppiût  qiielcqpqne  4u  glqbf,  cfl 
ob^vç  Fqcc\^|^tion  4'on^  perli^irie  étpilf.,  çn  çoînparç(flt  1^ 
Jemps  ^u  ^^pu  qù  rqn  sfi  triquve  ayec  le  teippsi  cpp^plé  à  r^b^efr 
yaloir^  de^  P^js ,  pa^  exemple ,  pu  en  déduira  la  dif f^re^^ce  dq 
iQDgity^p  çntre  l'qhsefvatoire  de  Pa?*is  et  let  jjeu  p(i  rp^t  çq 
tronve» 

i84i  L'qcQijltatipn  des  ^tojles  donpe  pfle  preuve  djrectP  qi^e 
^  |flfle  ^st  ^^pQiiryqp  4'^tiÇ0$Bliè]fe,  pij  du  wpips  fl'^n  ^.  pas 
qpi  soit  îpême  égale  ^^  yiç|e  q^'q^  peut  prpdwire  par  \^  pachin^ 
peumatique.  Car  sijppqsqus  la  Ivme  s'avaf^gapt  ^i^  uqe.  étqile 
^'ellç  occulte  paf  rexirémité  ^e  çoq  dianftètre  qyjputal  ;  si  l'on 
flQ|(!  çxaq^çmeij^  Vjpstai^t  I  dq  l'immersion,,  çt  rjflstaflt  E  flQ 
l'émersipa  ^  rpx^rémité  occidentale  du  diîfmètre,  ^ad^fféreqc^ 
des  teqipç-  ] — ^  donnerez  la  à\xxée\  iptal^  de  roccuUafiqi).  Qr^ 
calcpfaot  cette  if^^me  durée  c['^prés  la  longueur  4)1  di^^étre^  de; 
la  lune  et  sa  yitess^,  qu'oii  p^t  regarde;*  cqmm€{  i^niforfi^epen^ 
dant  V^Qtervallç  d'un  jour,  pi^  n^  troi^ye  |i)9auQe[  diffârenj^ 
de  2"  eptre  le3  durées  foqn^es  par  Tob^nr^tion  et  pair  le  eain 
cul.  qiais,  aprè^  avoir  fait  le  j\^  }f  plof  p^rf j^t  m^^  4afl« 
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le  rédpîcnt  ie  ïa  machine  pnentnatique ,  le  calcul  montlrë  4*ï^ 
l'air,  qui  s'y  trouve  encore ,  fait  éprouver  à  la  lumière  une  ré- 
fraction plus  forte  que  l".  Par  conséquent ,  s'il  existait  même 
tme  aussi  faible  atmosphère  autour  de  la  lune,  elle  aurait  pour 
effet  de  nous  faire  apercevoir  l'étoile  au  moins  l"  après  qu'elle 
aurait  été  déjà  cachée  par  son  disque  à  l'époque  de  l'immersion, 
et  de  nous  la  faire  apercevohr  de  même  1"  plus  tôt  à  l'époque  de 
l'émersion  lorsqu'elle  serait  encore  occultée  par  le  disque.  Le  con- 
traire ayant  lieu,  comme  nous  l'avons  dit,  il  en  résulte  que  la  lune 
n'a  pas  même  une  atmosphère  égale  au  vide  de  nos  récipients. 
125.  Si  l'on  observe  la  lune  à  l'aide  du  télescope ,  on  re- 
marque que  le  bord  intérieur  du  croissant  n'est  jamais  nettement 
dessiné,  mais  offre  des  dentelures  plus  ou  moins  grandes,  et 
souvent  même  des  points  brillants  isolés ,  voisins  de  la  partie 
éclairée  dont  ils  sont  séparés  par  des  espaces  encore  obscurs. 
Ces  points  sont  accompagnés  d'une  ombre  plus  ou  moins  forte, 
restant  toujours  opposée  au  soleil  et  tournant  en  même  temps 
que  lui  ;  d'où  il  suit  évidemment  que  la  lune  offre  des  monta- 
gnes à  sa  surface.  Avec  des  instruments  d'un  grand  pouvoir , 
on  a  reconnu  que  la  lune  a  des  montagnes  très-nombreuses, 
plus  hautes  que  les  nôtres ,  et  offrant  tous  les  vrais  caractères 
volcaniques.  Elles  sont  séparées  par  des  cavités  isolées  en  forme 
de  puits  qui  ne  communiquent  pas  ensemble.  En  outre ,  les 
phénomènes  de  la  polarisation  de  la  lumière  prouvent  qu'il  n'y 
a  pas  une  goutte  d'eau  dans  la  lune ,  ce  qui  d'ailleurs  ne  peut 
être  autrement  puisque  la  lune  n'a  pas  d'atmosphère,  comme 
on  le  démontre  par  les  occultations  des  étoiles ,  et  que  s'il  y 
avait  de  l'eau,  il  se  formerait  au  moins  une  atmosphère  nua- 
geuse. Par  conséquent ,  la  lune  n'a  ni  pluies ,  ni  grêles ,  ni  ora- 
ges. Gomme  en  outre  le  même  hémisphère  lunaire  reçoit  pen- 
dant quatorze  jours  consécutifs  les  rayons  du  soleil ,  et  en  est 
ensuite  privé  pendant  quatorze  autres  jours,  il  doit  en  résulter 
alternativement  une  chaleur  brAlanfe  et  un  froid  très-rigou- 
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Téoi,  se  saccédant  sabifement ,  ce  qni,  îoînt  à Fabseace  d'eau 
et  d'oxygène^  met  hors  de  doute  que  la  lune  n'est  pas  habitée^ 
an  moins  par  des  individus  organisés  comme  nous. 

ÎXV.  —  Rapport  des  positions  de  la  lune  et  du  soleil  avec 

le  phénomène  des  marées. 

126.  Le  phénomène  des  marées  consiste,  comme  tout  le 
monde  sait,  dans  un  mouvement  régulier  et  périodique  des 
eaux  de  l'Océan  qui  s'élèvent  et  s'abaissent  deux  fois  par  jour. 
Les  eaux  s'élèvent  pendant  un  quart  de  jour  environ,  ce  qu'on 
appelle  le  flux  ou  flot;  ayant  atteint  leur  maximum  d'éléva- 
tion ,  qui  se  nomme  la  haute  mer  ou  marée ,  elles  ne  tardent 
pas  à  redescendre  par  un  mouvement  inverse,  qui  est  le  reflux, 
et  dure  de  même  environ  un  quart  de  jour.  Leur  plus  grand 
abaissement  se  nomme  la  basse  mer;  dès  que  les  eaux  l'ont  at- 
tant,  dles  ne  tardent  pas  à  s'élever  de  nouveau  et  à  recom* 
mencer  la  même  série  de  phénomènes.  Un  examen  attentif 
montre,  jusque  dans  les  moindres  détails,  leur  rapport  avec 
les  positions  de  la  lune  et  du  soleil.  L'influence  de  la  lune  y  est 
surtout  sensible.  Car  les  retours  des  mêmes  phénomènes  «Hit 
lien  deux  fois,  non  dans  24  heures^  mais  dans  un  intervalle 
un  peu  plus  grand  et  jn^écisément  égal  au  temps  qui  sépare 
deux  retours  consécutifs  de  la  lune  au  méridien.  Cet  intervalle» 
qu'on  peut  appeler  jour  lunaire,  est  de  l'*,03505.  Les  deux 
marées  ont  lieu  un  demi-jour  environ  après  le  passage  de  la 
lune  au  méridien,  soit  supérieur,  soit  inférieur.  L'instant  de  la 
marée  né  cotocide  pas  avec  le  passage  de  la  lune  au  méridien, 
parité  qfoe'son  action  met  un  certain  temps  à  se  communiquer 
à  la  mer. 

127.  L'époque  précise  de  la  marée  varie  selon  les  localités. 
A  ]>unkerque,  la  pleine  mer  a  lieu  .un  demi*jour  après  chaque 
passage  de  la  lune  au  méridien  ;  à  Saint-Malo ,  c'est  un  quart  de 
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jcnr  apfèfl;  an  eap  ààtQme^Ssfé^^e^,  c!«8t  ot^.a^^tft.  )^  ys^ 
rée,  a'étàat  ftfitre  cbose  qu'up  yérit^l))^  courant,  peut  éprouver 
nn  retard  au  uae  acv^^atioQ ,  w?  Awii^flUoi;  ou  VHIQ  ^ug* 
mentation ,  par  suite  de  diverses  circonstances  locales,  comme 
l9^  \l^^ç^  ç|e  ^Uç,  XQçb^,  ptc.  Ç^\  pourvoi,  4^n8  chagac^ 
port,  il  faut  avoir  ol^^eryé  lefi  pbé^p^lè^^s  d'une  marée  pour 
y  rapporter  les  autres.  On  a  choisi  pour  point  de  comparaison 
l'heure  à  laquelle  ^  p^f^U^e  ^^  ^  li^^  le  JQ^f  de  If^  nouvelle 
lune  ou  de  Is^çonjonctiqfi,  ce  qu'op  «appelle  V établissement  du 
port>.  Lorsqu'on  l'a  déterqainé  d^s  chaque  lieii  par  Tobscrva- 
iîM,  \l  sufQt  d'y  {yoiiter  successivement  o^  ,03â0â  ou  âp'  ^a'',  3, 
en  temps  solaire  mayop ,  pour  o))tf^^r  les  ret^qpds  siica^fs  de^ 
marées  d'un  jour  à  l'autre,  ce  qui  indique  exactemen|  |^  ins- 
tants où  elles  doivent  fivoir  lieu  4af)fi  1^  n^ ^iji^e  pqrt  ^ 

On  fixe  solidement  un  poteau  vertical  o,ù  l'on  piargn^  Télé? 
vation  dt  la  marée,  qfi'on  prçnd  éga)f  i^  )^  deipi-sond^ie  dg 
deux  pleines  mers  consécutives  ai|-dessu§  4?,  )^  b§^  iqer  in- 
termédiaire. 

La  hauteur  de  la  marée  n'est  pas  tpps  les  jour^  )a  ménie  duif 
uB'mème  port  ;  eHo  ofN  au  contraire  dç  gran4es  yart^ti9m 
intîmeoMait  liées  ayeo  les  cbang^e^t^  de  distsfQce  de  la  ^^a^^ 
et  avec  ses  diverse^  pasitiops  r^tivepi^t  ap  soleil,  L'oliseri^^r 
tion  apprend  que  la  marée  atteint  son  maoHmum  jop^  jo^r  ^ | 
demi  après  Tinstant  de  la  Bouvdle  lune ,  et  de  la  pjç^Q  lune, 
on  après  les  syiygiès;  c'est  de  même  un  jour  et  depu  apr^  les 
quadratures  qu'elfe  est  réduite  à  son  minimum.  En  outre,  fse 
maximum  et  ce  minimum  varient  considérablement  d'ui^  p^ 
à  l'autre.  En  1840,  par  exonple,  la  pieine  mer  du  $  loaraj  h 
plus  forte  de  Tannée,  a  été,  au-dessus  du  ait^u  m^fW  4â  U\ 
mer,  pour 

Granviile e^*,s^ 

Saint-Malo a    ,4d 

Brest d   ,40 
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Comme  le  niveau  de  la  mer  varie  à  chaque  instant,  on  prend 
pour  niveau  Éaoyen,  dit  proprement  le  niveau  de  la  mer,  là 
moyenne  entre  les  hauteurs  d'un  grand  nombre  de  hautes  et 
basses  mers  consécutives.  Alors,  dans  chaque  port,  on  adopte, 
ponr  unité  de  hauteur  au-dessus  de  ce  niveau,  la  moitié  delà 
différence  entre  la  plus  haute  et  la  plus  basse  mer  équinoxiales, 
c'est-à-dire  la  moitié  de  la  marée  totak  du  jour  où  le  soleil  et 
la  lune  sont  dans  Péquateur,  et  à  leurs  moyennes  distances  de 
la  terre,  parce  que  cette  marée  est  à  peu  près  indépendante  dé 
leurs  déclioaisons.  Vanité  de  hauteur  du  port  de  Brest,  dé- 
duite de  384  observations  de  hautes  et  basses  mers  équinoxiales, 
est  3"**, 21,  la  moyenne  des  observations  ayant  donné  6"-,42  de 
différence  entre  les  hautes  et  les  basses  mers.  Voici  les  unités 
de  hauteur  des  cinq  ports  mentionnés  : 

Gran ville.  ......  6", 35 

Saint-Malo 5    ,98 

Brest 3    ,31 

Dieppe 2    ,87 

Cherbourg 2    ,70. 

V Annuaire  du  bureau  des  longitudes  donne  chaque  année 
la  hauteur  des  pleines  mers  pour  toutes  les  syzygies  de  l'année. 
D'après  lui,  la  plus  forte  pleine  mer  de  1840  a  eu  lieu  le  5  mars 
et  a  dû  être  égale  à  1"*',08.  Multipliant  ce  nombre  par  l'unité 
de  hauteur  d'un  port  désigné ,  on  obtient  la  hauteur  de  la  marée 
dans  ce  port  au  5  mars. 

128.  On  voit,  par  ce  qui  précède,  que  la  lune  exerce  une 
grande  influence  sur  les  marées;  mais  si  elle  en  est  la  cause 
principale,  ce  n'est  pas  la  seule.  Les  distances  relatives  du  so- 
leil, ainsi  que  ses  déclinaisons,  influent  aussi  sur  les  marées, 
quoique  d'une  manière  bien  moins  sensible  et  rendent  ce  phé- 
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Domène  assez  compliqué.  Mais  il  s'explique  immédiatement  par 
le  principe  de  la  pesanteur  universelle  qui  est  rejeté  à  la  fin  du 
Cours  dans  le  programme  de  runiyersité.  C'est  donc  seulement 
après  ravoir  exposé  (201) ,  que  nous  pourrons  en  déduire  Fex*- 
plication  des  marées.    . 

Les  marées  se  font  sentir  dans  les  fleuves  jusqu'à  plus  de 
10  myriamètres  de  leur  embouchure,  mais  à  cette  distance  les 
marées  retardent  beaucoup  sur  celles  qui  ont  lieu  à  l'embou- 
chure, comme  il  est  facile  de  le  concevoir. 

129.  La  lune  n'a  réellement  d'action  que  sur  le  phénomène 
des.  marées,  quoiqu'on  lui  attribue  communément,  au  moins 
dans  les  classes  les  moins  élevées  de  la  société,  beaucoup  d'au- 
tres influences  physiques.  (Voyez,  dans  \e  premier  appendice 
placé  à  la  suite  du  présent  Cours^  l'explication  des  faits  attri- 
bués à  ces  prétendues  influences.  ) 


i 


KOmrSlUHT  0S9  FIiAHÈTES.  ^dé 


*  t 


CHAPITRÉ  CINQUIEME. 


MOUYEIIENT  DES  FURÈTES. 


XXVI. — Station  et  rétrogradation,  —  Distance  des  plané* 
tes  au  soleil.  —  Leurs  diamètres.-^ Durée  de  leurs  révo^ 
lutions  autour  du  soleil. — Des  satellites.  —  Vitesse  de  la 
lumière.  —  Détermination  des  longitudes  par  les  éclipses 
des  satellites  de  Jupiter.  — Anneau  de  Saturne. 

130.  Nous  avons  vu  que  les  étoiles  composant  la  sphère  cé- 
leste sont  entraînées  autour  de  la  terre  par  un  mouvement 
général,  nommé  mouvement  diurne,  et  conservent  invaria- 
blement leurs  distances  respectives.  Un  examen  plus  attentif 
nous  fait  bientôt  découvrir,  sur  la  voûte  du  ciel,  des  astres  la 
plupart  aussi  brillants  que  les  plus  belles  étoiles,  mais  chan- 
geant de  position  avec  plus  ou  moins  de  rapidité  relativement 
aux  étoiles,  et  par  conséquent  animés  d'un  mouvement  propre, 
analogue  à  celui  que  nous  avons  reconnu  dans  le  soleil  et  dans 
la  lune.  Ces  astres,  qui  ont  été  nommés  j^/ané^^^  ou  astres  er- 
rants, se  distinguent  encore  des  étoiles  en  ce  qu'ils  n'offrent 
pas  comme  elles  le  phénomène  de  la  scintillation ,  qui  rend 
leur  lumière  comme  tremblante  ou  vacillante*. 

Dans  l'état  actuel  de  la  science,  les  planètes  sont  au  nombre 

*  voyez,  pour  Texplicalion  du  phénomène  de  la  scintillation  des  étoiles, 
notre  Complément  du  Cours  de  Cosmographie,  n»"  46  à  65,  où  elle  est  dé- 
duite do  principe  des  interférences  qui  s'y  trouve  très-détaillé. 


de  dix  y  hôtt  compris  la  terre.  Les  yoiâ  avec  leurs  signes,  iSSâSâ 
l'ordre  de  leurs  distances  au  soleil  : 

1.  Mercure.  .  .  ^  6.  Cérès Ç 

2.  Vénus.  .  .  .  9    •        7.  Pallas $ 

3.  Mars d  8.  Jupiter.  .  .  .  2?* 

4.  Vesta. . .  ;  .  â  S.  SâtWïiife.  ...  t 

5.  Junon.  •  .  •  $  10.  Uranus.   .  .  .  i^c 

Cinq  d'entre  elles,  Mercure,  Vénus,  Mars,  Jupiter  et  Saturne, 
remarquables  par  leur  éclata  ont  été  connues  de  tout  temps) 
les  cinq  autres,  Uranus,  Gérés,  Pallas,  Vesta  et  Junon,  sont 
d'une  découverte  moderne^  et  ne  sont  jamais  visibles  qu'au 
télescope,  si  ce  n'est  quelquefois  Uranus  à  la  vue  simple ,  mais 
très-difficilement* 

Les  cinq  grandes  planètes  et  Uranus,  restant  toujours  com- 
prises dans  la  zone  du  ciel  nommée  zodiaque,  ont  été,  pour 
cette  raison,  nommées  planètes  zodiacales^  les  quatre  autres 
sont  dîtes  ultra-zodiacales ,  ou  bien  encore  télescopiques.  En 
, outre,  les  planètes  Mercure  et  Vénus,  s'écartant  peu  du  soleil, 
passent  toujours  en  ^eçà  du  soleil  par  rapport  à  la  terre  ;  c'est 
pourquoi  on  les  nomme  planètes  inférieures;^  toutes  les  autres, 
ne  passant  jamais  en  deçà  du  sbleil  par  rapport  à  la  terre,  sont 
Siiies  planètes  supérieures. 

Mercure  est  la  planète  la  plus  voisine  du  soleil  ;  niais  comme 
elle  est  rarement  visible,  ainsi  qu'on  l'expliquera  plus  tard, 
nous  choisirons  Vénus  pour  exposer  les  mouvements  planétaires. 
.  ISI.  À  certaines  époques,  on  remarque,  peu  de  temps  après 
le  coucner  du  soleil,  un  astre  offrant  l'apparence  d'une  beli0 
étoile  blanche  très-brillante,  et  qu'on  a  nommée,  pour  cette 
raison ,  \  Étoile  du  soir  ou  du  berger,  ou  bien  encore  Vesper. 
Si  on  l'observe  plusieurs  jours  consécutifs,  on  s'aperçoit  qu'elle 
ne  reste  p^^  toujours  à  la  même  distance  du  soleil,  mais  s'en 
écarte  de  pltts  m.  plos  vers  rori»t>  par  un  mouvement  qtû^ 


fil^M  m  étoiles,  est  direct.  Lorsqh'eite  Vétt  eèt  élbfgbéë 
JïsquIlTine  Sisiancë  àngalairé  de  29^,  ^Ue  resté  nu  icertâiîi 
temps  stationnaire,  comme  si  elle  était  arrêtée  par  un  obstacle. 
Ap^  l^ùoi,  prenant  une  marche  rétrogradé  ^ar  l'apport  aux 
êtoilëi,  elle  continue  encore  à  s'élôlgfaer  du  soleil  d'ehviroû 
16° à  là**.  Se  trouvaht  alors  à  45**  ou  4é°  tth  Soleil ,  ttu  envirlirt 
kî  quart  de  là  partie  visible  de  Fécliptiqûe ,  èè  t^ûi  ddhne  sa 
plàs  gràhde  élongaiion ,  elle  commença  à  s'eii  ràjpjprbchbr  par 
ftn  lfa(itiVemeut  également  tétrogt-^de  pair  irapport  aùi  étbiles  \ 
et  comme  on  ne  peut  ordinairemeiit  i^'ajpéfc'evdir,  &  \t  vdë 
^^,  qu'après  le  coucher  dd  soleil^  eilé  apparaît  (Juei^iies 
ihsMtS  après,  et  brille  à  Tôccldent  petidant  S^*  ôH  i^-  au  j[)luS. 
L^jdttlré  suivants  elle  continue  à  se  rapprbbhèr  eu  s6)ëil,  tod- 
jobrâ  à^éc  son  niourement  i*étrogràde ,  et  i^eëlé  de  tnbins  ëd 
&6îns  Viable ,  TiUstant  de  soil  coucher  devetiàht  de  plbs  éU 
J)ilfe  Voisin  de  cfelui  du  soleil,  juèqu'â  ce  'qti*eilflh ,  se  c'ouchânt 
pl^qtte  en  ihétné  lémps  que  lui,  l'ëclat  de^  rayons  solaires  em- 
pèfchfe  de  Tapercevoit  et  l'a  fà^se  totalement  péfdré  de  vue. 
QQëiqùâ  jotirs  après  sa  disparition,  on  découvre  le  matin  vers 
rorlént  une  belle  étoile  qiié  Ton  h'àpetcevait  pas  aiipâravant. 
Ô'abbrd  éllfe  ti'àppataît  (Jue  péri  d'itistants  avant  le  léVer  du 
soleil,  semblant  se  dé^âgeir  d'é  ses  rayons,  et  së  nonittie,  pour 
cette  hiisoh,  YÈioile  au  malin  où  Lucifer,  Ensuite  elle  de- 
vance de  pitts  en  plus  le  leVer  du  soleil,  dont  elle  s'écarte  vers 
l'océident,  par  Un  tnouvément  rétrograde,  Ju's'qû'à  \k  dislance 
àhgulàire  de  59**.  Alors  elle  s'arrête  tbiil  i  èàn^,  et  paraît 
4delquë  temps  stationnaire ;  pais,  reprenant  un  inouveiiient 
direct,  elle  contiùué  eticore  â  s'éloigûer  cld  soleil  d'environ 
ï^^  à  19''  ;  et  s'en  trouvant  alors  à  une  distante  de  Ào""  â  48^' 
die  brillé  à  l*esl  pendant  Z^-  ou  4*'-  âii  plus;  erisuilè  elle  com- 
mediéé  à  se  Rapprocher  du  soleil,  toùjotirs  par  uti  mouvement 
direct,  jti^ù'à  cfe  qùé,  se  ïevàiit  eh  ihèûlé  teiidps  que  lUi,  ëlU 
âh]^bi&  éÀïXÈ  m  ^yttns  »k  dèvlëhii'é  iilViâlkië.  '^àéiùà 
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jours  après ,  on  revoit  à  roccident  la  même  étoile  da  soir.qa'on 
avait  cessé  d'apercevoir^  et  la  même  série  de  phénomènes  re- 
commence. 

Ces  mouvements  alternatifs ,  observés  pendant  plus  de  deux 
mille  ans  sans  aucune  interruption^  montrent  que  Tétoile  du 
soir  et  l'étoile  du  matin,  regardées  longtemps  comme  deux 
astres  différents ,  ne  sont  qu'un  seul  et  même  astre^  assujetti 
en  outre  à  un  mouvement  propre,  par  suite  duquel  il  oscille 
autour  du  soleil ,  tantôt  le  précédant  et  tantôt  le  suivant  dans 
sa  marche.  Cet  astre  est  Vénus. 

Vénus  persiste  dans  sou  mouvement  rétrograde  pendant 
42  jours  ;  mais  comme  il  est  plus  que  compensé  par  le  mouve- 
ment direct,  la  planète  avance  de  l'ouest  à  l'est.  Sa  route  ap- 
parente relativement  à  l'écliptiqueEC  (fig.  30)  est  la  courbe 
àbcdef,  le  mouvement  étant  direct  de  a  en  6,  rétrograde  de  b 
en  c^  direct  de  c  esid,  etc.  Les  stations  ont  lieu  aux  points 
b,c,d,e.lA  figure  citée  représente  le  mouvement  de  la  pla- 
nète vue  de  coupe,  l'œil  étant  situé  dans  le  plan  de  l'écliptique. 

132.  Voilà  ce  qu'on  peut  apercevoir  à  la  vue  simple;  mais 
le  télescope  apprend  que  Vénus  a  des  phases,  coname  la  lune. 
Ces  phases  sont  très-sensibles ,  et  Copernic  les  avait  même  soup« 
çonnées  avant  la  découverte  du  télescope. 

GaUlée  reconnut  bientôt  ces  phases  en  dégageant  Vénus  de  sa 
lumière  diffuse  à  l'aide  de  cet  instrument  que  le  hasard  venait 
de  faire  découvrir.  Le  soir,  lorsque  Vénus  se  rapproche  du  so- 
leil, elle  offre  l'apparence  d'un  croissant  lumineux  dont  la  con- 
vexité est  tournée  vers  le  soleil ,  et  les  pointes  vers  l'orient.  La 
largeur  du  croissant  diminue  graduellement  à  mesure  que  la 
planète  se  rapproche  du  soleil,  jusqu'à  ce  qu'elle  disparaisse 
dans  ses  rayons.  Atteignant  alors  le  disque  du  soleil,  elle  s'y 
projette  en  forme  d'une  tache  noire  circulaire  dépourvue  de 
pénoqibre,  ce  qui  prouve  que  ce  n'est  pas  une  tache  solaire. 
Elle  traverse  la  totalité  du  disque ,  et  disparait  en  arrivant  au 
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bord  opposé.  Bientôt  Vénus,  reparaissant  le  matin  à  Tonest  da 
soIeOy  offre  les  phases  exactement  inverses^  c'est-à-dire,  un 
croissant  qui  augmente  graduellement  à  mesure  qu'elle  s'éloigne 
de  cet  astre,  et  prend  la  forme  d'un  demi-cercle  en  atteignant 
sa  plus  grande  distance  ou  élongation.  La  planète  se  rappro- 
chant du  soleil,  la  partie  éclairée  du  disque  s'accroît  de  plus  en 
plus,  et  présente  un  cercle  entier  lorsqu'elle  l'a  rejoint.  Il  suit 
de  là  que  Vénus  est  un  corps  opaque ,  visible  seulement  par  la 
réflexion  de  la  lumière  qu'il  reçoit  lui-même  du  soleil.  (Voyez 
la  représentation  des  planètes  sur  la  planche  III.) 

133.  Le  diamètre  apparent  de  Vénus ,  qui  varie  avec  sa 
distance^  atteint  son  maximum  de  61"  environ  lorsque  la  pla- 
nète, se  plongeant  le  soir  dans  les  rayons  du  soleil  ou  s'en 
dégageant  le  matin ,  est  alors  située  entre  le  soleil  et  la  terre, 
ou  dans  sa  conjonction  inférieure.  Il  atteint  son  minimum  de 
10"  environ ,  lorsque  la  planète,  se  plongeant  le  matin  dans  les 
rayons  solaires  ou  s'en  dégageant  le  soir ,  est  située  au  delà  du 
soleil  par  rapport  à  la  terre ,  ou  dans  sa  conjonction  supé^ 
rieure.  Calculant  les  valeurs  relatives  de  ses  distances  à  la  terre 
d'après  ses  diamètres  apparents ,  on  trouve  qu'elles  ne  s'ac-  * 
cordent  pas  avec  la  supposition  d'une  orbite  circulaire  on  ellip- 
tique autour  de  la  terre  considérée  comme  centre  ou  comme 
foyer,  mais  ont  un  rapport  constant  avec  les  distances  de  la 
planète  au  soleil. 

Il  est  donc  naturel  de  rapporter  les  mouvements  de  Vénus 
an  soleil  comme  centre.  Dès  lors  on  voit  disparaître  toutes  les 
irrégularités  apparentes  qu'offrent  ses  mouvements  vus  de  la 
terre.  Nous  démontrerons  en  effet  tout  à  l'heure  (149)  que  Vé- 
nus décrit  autour  du  soleil  une  ellipse  dont  cet  astre  occupe  l'un 
des  foyers,  sans  rien  préjuger  toutefois  sur  la  question  du 
mouvement  du  soleil  autour  de  la  terre  ou  de  la  terre  autour  du 
soleil.  Il  en  est  de  même  des  autres  planètes. 
134.  L'orbite  de  Vénus  n'embrasse  pas  la  terre ,  car  dans 
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ce  cas  ^  la  planète  se  trouverait  quelquefois  en  opposition  avec 
)e  soleil,  c'est-à-dire  passerait  au  méridien  à  minuit,  ce  qui 
n'a  jamais  lieu. 

La  révolution  tropique  4e  Vénus  est  de  224^*  16^*  42';  sa  ré- 
volution sidérale,  qui  est  un  peu  plus  grande,  égale  224^*  16^- 
49'  8",  ce  qui  donne  un  mouvement  moyen  de  t»  36'  7",8  par 
jour  Mais  cette  période  diffère  beaucoup  des  intervalles  entra 
ses  plps  grandes  distances  au  sojeil  ou  élongations ,  soit  occiden- 
taie,  soit  orientale,  qui  sont  les  époques  de  son  plus  granc) 
éclat,  quoiqu'alors  elle  soit  seulement  demi-pleine,  e\  non 
pleine  comme  à  la  conjonction  supérieure ,  où  elle  est  trop 
éloignée  de  nous.  Vénus  reparaît  en  effet  à  son  plus  gran4 
éclat,  comme  étoile  du  soir,  à  des  intervalles  moyens  de  prèsf 
de  584^-.  Cette  différence  de  jours  provient  de  ce  que  la  terre 
n'est  pas  immobile  pen4ant  une  révolution  sidérale  de  la  pla- 
nète ,  mais  circule  dans  le  même  sens  qu'elle,  de  sorte  que  1q 
retour  de  Vénus  à  sa  plus  grande  élongation ,  du  même  côté  du 
soleil,  correspond  à  une  position  plus  avancée  dans  son  orbite. 
Si  l'on  calcule  le  temps  qu'elle  met  à  revenir  à  cette  position , 
on  trouve  ^83^,920;  c'est  la  valeur  moyenne  de  sa  révolution^ 
synodique  (103). 

^a  distance  moyenne^  de  Vénus  au  soleil  égale  0,723  ç|q 
celle  de  la  terre  prise  pour  unité  ou  1 1  070  ooo  myriamètres. 
Son  diamètre  égale  0,975  de  celui  de  la  terre,  ou  enviroi} 
1  200  myriamètres.  Son  volume  égale  à  fort  peu  près  celui  de 
la  terre.  Vénus  a  une  orbite  inclinée  de  3^23'2a'',5  sur  V^ 

*  Nous  donnons  les  distances  exactes  des  planètes  au  soleil ,  ainsi  que  leui^ 
dimensions  elles  éléments  de  leurs  orbites,  dans  les  tableaux  du  n*  '20!3^ 
auxquels  nous  renvoyons  une  fois  pour  toutes.  Dans  le  chapitre  actuel,  noug 
indiquons,  pour  plus  de  simplicité ,  les  distances  au  soleil  en  nombres  rondft 
de  10  000  myriamètres ,  et ,  avec  3  décimales  seulement ,  ces  mêmes  dis- 
tances en  fonction  du  grand  demi-axe  de  Torbite  teri-estre  ou  de  la  distancé 
moyenne  de  la  terre  au  soleil,  qui  égale  15  300000  myriamètres  (68).  Lee 
diaoQiètres  et  les  volâmes  des  planètes  sont  également  approc|)é8. 
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cliptiqiie,  dont  elle  s'écarte  (|uel^uefois  jusqu'à  une  latitude  plus 
forte  que  celle  des  autres  planètes  et  atteignant  9°.  C'ost  ce  (jiii 
avait  déterminé  les  anciens  à  prendre  9^  de  part  et  d'autre  de 
récliptîque  pour  les  limites  du  zodiaque,  afin  qu'il  comprit 
tous  les  mouvements  des  planètes  ;  mais  il  est  devenu  tout  à 
fait  inutile  depuis  la  découverte  des  planèles  ultra-zodia- 
cales (130). 

135.  Le  grand  éloignement  de  Ténus  et  sa  proximité  du  so- 
lein  ne  permettent  pas  de  reconnaître  exactement  sa  forme;  ou 
sait  seulenient  qu'elle  est  à  peu  près  sphérique.  Néanmoins 
Cassini  observa  quelques  taches  à  sa  surface ,  d'où  il  conclut 
qu'elle  tournait  sur  elle-même,  en  o^-,973  ou  près  de  23''-  2i' 
7"  (  temps  sidéral  ),  autour  d'un  axe  dont  l'inclinaison  sur  l'é- 
cliptique  est  de  15®.  Ce  résultat  fut  depuis  confirmé  par  Schroë- 
ter  :  il  trouva  que  la  corne  australe  du  croissant ,  qui  est  quel- 
quefois tronquée,  emploie  cet  intervalle  de  temps  pour  offrir 
périodiquement  la  même  apparence  :  en  outre,  il  conclut  de 
la  grandeur  de  Téchancrure ,  que  Vénus  devait  avoir  des  mon- 
tagnes 3  à  4  fois  plus  hautes  que  celles  de  la  terre.  Elle  a  une 
atmosphère  analogue  à  la  nôtre,  ce  que  démontre  l'excès  de 
l'arc  du  croissant  lumineux  sur  une  demi-circonférence ,  qu'U 
ne  pourrait  dépasser  sans  cela.  Les  phénomènes  de  chaleur  et 
de  lumière  doivent  y  être  plus  intenses  que  sur  la  terre  ;  ils 
sont  peut-être  le  double. 

136.  Les  passages  de  Vénus  sur  le  soleil  sont  des  phéno- 
mènes du  plus  haut  intérêt  en  astronomie,  parce  qu'ils  fourni?- 
sent  le  moyen  le  plus  exact  que  Ton  connaisse  pour  (léterminer 
la  parallaxe  et  par  suite  la  distance  du  soleil.  Ces  ps^sages, 
loin  4'd^oir  lieu  à  toutes  les  conjonctions  inférieiires,  son| 
fort  rares  à  cause  de  l'inclinaison  de  l'orbite  de  |a  planète  sur 
l'écliplique,  et  ne  se  reproduisent  qu'après  des  intervalles  al- 
ternatifs de  8  ans  ej;  de  113  ans  et  demi.  Il  faut  en  oi^tr^  qqç  la 
planète  soit  près  de  ses  nœu^«  \s  premier  passage  aurç^  lieii  1^ 
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8  décembre  1 874 ,  et  ne  sera  pas  visible  à  Paris  ;  un  second  pas- 
sage aura  lieu  le  6  décembre  1882.  Le  dernier  passage,  arrivé 
le  3  juin  1769,  donna  lieu  à  trois  grandes  expéditions  ordonnées 
par  la  France ,  FAngleterre  et  la  Russie ,  pour  aller  l'observer 
de  différents  points  de  la  terre.  Vénus  semble ,  au  moment  de 
son  passage,  décrire  sur  le  disque  solaire  des  cordes  inégales 
pour  les  divers  observateurs ,  et  chacun  d'eux  calcule  exac- 
tement le  temps  qu'elle  leur  paraît  mettre  h  parcourir  chaque 
corde.  C'est  d'après  la  comparaison  des  résultats  qu'on  a  fixé  la 
valeur  de  la  parallaxe  horizontale  du  soleil  à  8", 6 7 76.  (Voyez , 
pour  plus  de  détails ,  notre  Complément  du  Cours  de  Cosmo- 
graphie ,  n***  1 12  et  1 1 3.  ) 

137.  Mercure  est  une  très-petite  planète,  une  fois  plus  voi- 
sine que  Vénus  du  soleil,  dont  elle  est  située  à  une  distance 
égale  à  0^387  de  celle  de  la  terre,  ou  5  920  000  myriamètres. 
Elle  n'est  visible  à  l'œil  nu  que  dans  ses  plus  grandes  élon  gâ- 
tions, qui  varient,  selon  les  époques,  entre  16®  12'  et  28®  48'. 
Le  plus  souvent  Mercure  est  engagé  dans  les  rayons  du  soleil , 
en  compagnie  duquel  il  fait,  comme  Vénus,  le  tour  du  ciel.  Il 
a  de  même  des  phases ,  des  stations  et  des  rétrogradations ,  et 
persiste  dans  son  mouvement  rétrograde  pendant  22  jours.  Sa 
révolution  sidérale,  qui  excède  à  peu  près  d'une  minute  sa  ré- 
volution tropique,  est  de  87^ ,969,  ou  87^-  23^- 15'  44".  Mais, 
pour  un  habitant  de  la  4;erre,  cette  révolution  varie  de  106  à 
130  jours,  et  a  116  jours  ou  exactement  ll5^-,977  pour  va- 
leur moyenne.  C'est  l'intervalle  de  temps  après  lequel  nous 
voyons  Mercure  revenu  à  sa  même  position  relativement  au 
soleil  y  c'est-à-dire  sa  révolution  synodique.  Les  stations  de 
Mercure  ont  lieu  à  des  élongations  qui  varient  entre  15®  et  20® 
selon  les  circonstances.  L'orbite  de  Mercure  est  inclinée  de  7® 
o'  9",1  sur  l'écliptique.  C'est  la  plus  excentrique  de  toutes  les 
orbites  planétaires,  l'excentricité  s'élevant  à  0,2055149  du 
demi-grand  axe.  Les  passages  de  Mercure,  qui  offrent  peu  dln- 
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térét^  sont  ramenés  par  les  périodes  de  3,  4,  6,  7,  lo  et  13 
ans.  Ces  passages  n'arrivent  qu'en  mai  et  novembre.  Le  premier 
aora  lien  le  8  mai  1845 ,  et  le  second  le  9  novembre  1848. 

L'observation  de  petites  tacbes  qa'offre  Mercure  montre  qu'il 
tourne  sur  lui-même  en  34  heures  5'^  autour  d'un  axe  forte- 
ment incliné  sur  son  orbite ,  ce  qui  doit  amener  de  grandes 
variations  dans  les  saisons.  Son  diamètre  apparent  varie  de  S" 
à  il''y27/ce  qui  donne  à  peu  près  8"  pour  la  moyenne.  Son 
diamètre  réel  égale  0,398  de  celui  de  la  terre ,  ou  environ  500 
myriamètres.  Son  volume  égale  à  peu  près  o,06  de  celui  de  la 
terre.  Mercure  parait  avoir  des  montagnes  fort  élevées,  et  une 
atmosphère  très-dense.  La  lumière  et  la  chaleur  y  sont  7  fois 
plus  intenses  que  sur  la  terre  au  milieu  de  l'été. 

138.  Mercure  et  Vénus  sont,  comme  on  l'a  dit,  les  seules 
planètes  inférieures;  toutes  les  autres  sont  supérieures,  c'est-à- 
dire  se  meuvent  dans  des  orbites  embrassant  l'écliptique,  et 
viennent  en  opposition  aussi  bien  qu'en  conjonction  avec  le 
soleil.  Elles  ont  toutes  des  mouvements  qui,  vus  de  la  terre, 
sont  aussi  très-irréguliers ,  et  paraissent,  comme  les  planètes 
inférieures,  tantôt  directes,  tantôt  rétrogrades  et  tantôt  sta- 
tionnaires.  Ces  planètes  ont  leur  mouvement  rétrograde  à  l'op- 
position ,  et  quelque  temps  avant  et  après. 

Mars  est  la  plus  voisine  des  planètes  supérieures;  elle  em- 
ploie 786  jours  pour  accomplir  une  révolution  synodique ,  c'est- 
à-dire  pour  revenir  à  l'opposition,  '"ou  en  général  à  la  même 
position  relativement  au  soleil,  ce  qui  doit  amener  15  opposi- 
tions en  32  ans.  Sa  révolution  sidérale  est  de  676^- ,98,  d'où 
l'on  conclut  que  la  valeur  moyenne  de  son  mouvement  diurne 
est  de  31'  26", 7.  L'inclinaison  de  son  orbite  est  de  1*^  5l' 
6",2.  Sa  distance  moyenne  au  soleil  égale  environ  une  fois  et 
demie  celle  de  la  terre  au  soleil ,  ou  23  3lo  ooo  myriamètres. 
Son  diamètre  apparent  varie  entre  3", 56  et  1 7''  à  1 9"  ;  à  la  con- 
jonction il  est  de  3'',56,  ce  qui  donne  38  ooo  ooo  myriamètres 
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pour  sa  distance  à  la  terre,  son  diamètre  réel  n'étant  que  0,517 
de  celui  de  notre  globe  on  environ  660  myriamètres.  Le  dia- 
mètre de  Mars  n'étant  ainsi  qu'à  peu  près  la  moitié  de  celui  de 
la  terre,  son  Tolunie  n'en  excède  guère  le  8^.  Mars  parait  sous 
la  forme  d'une  étoile  roùgeàtre ,  ce  qu'on  attribue  à  son  atmos- 
phère; le  télescope  nous  le  montre  constamment  éclairé,  et 
plus  ou  moins  arrondi ,  sa  forme  est  tout  à  fait  ciirculaire  dans 
les  conjonctions  et  les  oppositions,  mais  elle  devient  plus  ou 
moins  ovale  dans  le  passage  d'une  de  ces  positions  à  l'autre, 
sans  cependant  se  rétrécir  au  delà  de  |.  Mars  offre  des  taches 
constantes  très-sensibles  (planche  III),  au  moyen  desquelles 
on  a  reconnu  qu'il  tourne  sur  lui-même  de  l'ouest  à  l'est  en 
24'*-  39'  21",  et  autour  d'un  axe  incliné  d'environ  59**  24'  sur 
l'écliptique.  Ces  taches  sont  constantes  dans  le  voisinage  de 
l'équateur.  Mais  on  remarque  en  outre  à  chaque  pôle,  et  sur- 
tout au  pèle  austral,  une  grande  tache  blanche  qui  disparait 
presque  entièrement  à  certaines  époques,  et  se  reforme  ensuite; 
ce  qu'on  attribue  à  la  fonte  des  glaces  du  pôle  pendant  l'été.  I^e 
diamètre  polaire  est  plus  petit  que  le  diamètre  équatorial  dans 
le  rapport  de  189  à  194.  Tous  ces  faits  établissent  une  grande 
analogie  entre  cette  planète  et  la  terre,  et  font  présumei*  qu'die 
pourrait  être  habitée  par  des  individus  organisés  comme  nous. 

159.  Jupiter  se  présente  à  la  vue  simple  comme  une  étoile 
de  première  grandeur  dont  l'éclat  l'emporte  quelquefois  sur 
celui  de  Vénus.  11  met  4332^  14^-  2',  ou  près  de  douze  ans^  à 
parcourir  son  orbite  avec  une  vitesse  moyenne  égale  à  fort 
peu  près  à  l**  en  12  jours  ou  5'  par  jour.  Pendant  cet  inter- 
valle de  temps  Jupiter  revient  12  fois  en  opposition;  ce  qui 
a  lieu  tous  les  399  jours.  C'est  donc  la  durée  de  sa  révolu- 
tion synodique.  L'orbite  de  Jupiter  embrasse  toutes  celles  dont 
nous  nous  sommes  occupés  jusqu'ici ,  et  n'est  inclinée  que  de 
f"  18'  51",  3  sur  l'écliptique. 

Sa  distance  moyenne  au  soleil  égale  5,2  fois  celle  de  la  terre 
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on  79500boo  myriamètres.  Son  diamètre  apparent  varie  de 
80"  à  47"  environ.  Son  diamètre  réel  égale  lB,8B  fois  celui  cle 
la  terre  bu  près  de  14  000  myriamètres;  de  sorte  ^né  spii  vo- 
lume est  près  de  1 300  fois  celui  de  ja  terre,  iiipiter  n*a  pas  de 
ptiàses,  et,  à  j[>lùs  forte  raison^  les  plânèles  plus  i^loignées  du 
soleil  n'en  ont  pas  n6li  piûs.  En  ett'et,  la  terre  hîant  très-rap- 
prochée  du  soleil  relativement  à  la  grande  distance  dé  Jupiter, 
leè  iliâifaètres  coirespondant  à  l'héinisphèré  visible  et  à  Fhémis- 
phère  éclairé  font  bieii  un  angle  réel,  mathématiquement  par- 
lant, inds  si  peîîî,  que  les  deux  diamètres,  et  par  suite  les  deux 
UéihisphèreSy  nous  paraisseiit  coïncider.  Tel  un  globe,  situé  à 
une  certaine  distance  d'un  flambeaii,  présente  toujours  un  dis- 
que complètement  éclairé  à  Tobservateur  très-voisin  du  flam- 
beau irelativeinent  à  la  distance  du  globe.  Jupiter  nous  offre 
(îonc  tbiijours  un  disque  arrondi  ;  mais  ce  disque ,  vii  au  télés- 
cope,  semblé  être  traversé,  dans  une  certaine  direction  cons- 
tante, par  iles  bancles  ou  zones  obscures,  variables  seulement 
en  grandeur  (  planche  111  ).  On  a  reconnu  que  la  planète  à  un 
mouvement  de  rotation  dans  la  direction  de  ses  bandes,  c'est-à- 
dire  tourne,  de  Touest  à  Test,  autour  d'un  axe  qui  leur  est  per- 
pendiculaire,  dans  la  courte  période  de  9**  55'  50"  eii  temps 
sidéral.  Cette  vitesse  dé  rotation  étant  2,4  fois  aussi  grande 
que  celle  dé  la  terre,  et  le  rayon  de  la  planète  égalant  lb,86 
fois  celui  de  notre  globe,  un  point  de  son  équateur  parcourt 
26  fois  plus  d'espace  qu'un  point  de  l'équateur  terrestre,  dans 
lé  même  temps.  L'équateiir  de  Jupiter  se  confondant  presque 
avec  l'écliptique,  les  jours  doivent  constamment  y  être  presque 
égaux  aux  nuits,  et  la  température  à  peu  près  invariable.  Le 
plus  long  jour  doit  y  être  de  5  heures  seulement.  Les  mesures 
les  plus  précises  montrent  que  le  rapport  iiri  diamètre  équato- 
riâl  au  diamètre  polaire  est  celui  de  107  à  loo.  Jupiter  est  donc 
un  sphéroïde  analogue  au  globe  terrestre  ;  il  est  également  en- 
touré ii'uné  atmosphère,  oti  subsistent  les  bandes  obscures,  sans 
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doute  produites  par  des  courants  analogues  à  nos  vents  alises. 
Cette  atmosphère ,  nous  réfléchissant  les  rayons  du  soleil^  est  la 
cause  du  grand  éclat  de  la  planète.  A  la  distance  de  Jupiter,  on 
ne  doit  voir  le  soleil  que  sous  un  angle  de  6'  au  plus,  et  le  dis- 
que solaire  ne  doit  paraître  avoir  que  ^  de  la  surface  qu'il  pré- 
sente à  la  terre.  I^  lumière  et  la  chaleur  y  sont  donc  27  foi$ 
moindres. 

Jupiter  est  sans  cesse  accompagné  de  quatre  petits  corps  ou 
planètes  secondaires  nommées  satellites ,  qui  font  pour  lui  l'ef- 
fet djB  lunes  ^  tournant  à  l'entour  de  lui  comme  la  lune  autour 
de  la  terre,  et  dans  la  même  direction  de  l'ouest  à  l'est.  Celui 
qui  s'en  écarte  le  moins  s'appelle  le  premier,  et  ainsi  de  suite* 
Le  premier  a  >  en  nombre  rond ,  383  myriamètres  de  diamètre , 
le  second  320 ,  le  troisième  640,  et  le  quatrième  460.  Quelque- 
fois ces  satellites  passent  sur  le  disque  de  la  planète  où  ils  se 
projettent  sous  la  forme  de  taches  noires  bien  déterminées  ; 
d'où  il  suit  que  Jupiter  et  ses  satellites  sont  également  des  corps 
opaques,  non  lumineux  par  eux-mêmes,  et  seulement  visibles 
par  la  lumière  solaire  qu'ils  réfléchissent.  Cela  résulte  encore 
des  éclipses  des  satellites  ;  car  lorsqu'ils  entrent  dans  le  cône 
d'ombre  projeté  par  Jupiter  dans  la  direction  opposée  au  soleil, 
ils  s'éclipsent  graduellement,  quoique  situés  à  une  grande  dis- 
tance de  la  planète,  et  reparaissent  après  avoir  traversé  le  c6ne 
d'ombre. 

Lorsqu'un  satellite  vient  à  traverser  le  disque  de  Jupiter,  il 
perd  graduellement  de  son  éclat ,  et  disparait  totalement  lors- 
qu'il arrive  au  centre  ;  l'ayant  dépassé  sensiblement,  il  parait 
d'abord  pâle,  et  augmente  progressivement  de  clarté  jusqu'à  ce 
qu'il  atteigne  le  bord>  dont  alors  il  surpasse  l'éclat.  Ces  phéno- 
mènes prouvent  évidemment  que  Jupiter  est  entouré  d'une  vaste 
atmosphère,  obscurcissant,  comme  la  nôtre,  les  corps  qui  s'y 
plongent 

140.  Saturne  a,  comme  Mars  et  Jupiter,  un  mouvement  qui. 
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yii  de  la  terre,  est  très-irrégulier^  et  offre  des  stations  et  des  ré* 
trogradations  analogues.  11  se  meut  autour  du  soleil  dans  une 
orbite  dont  le  plan  n'est  incliné  sur  Técliptique  que  de  2^  29' 
S5",7,  et  qu'il  parcourt  en  10759  jours  ou  29'"*  S"- 14'-;  ce  qui 
fait  environ  t^  par  mois.  Sa  révolution  synodique,  ou  le  retonr 
des  oppositions,  est  de  378^-,  et  chaque  fois  la  longitude  aug- 
mente de  il**  à  13°. 

La  distance  moyenne  de  Saturne  au  soleil  égale  9,539  fois 
eelle  de  la.terre  ou  145940000  myriamètres.  Son  diamètre  ap- 
parent varie  de  16^^30  à  20'',12,  Son  diamètre  réel  égale  12700 
myriamètres  on  à  fort  peu  près  lo  fois  celui  de  la  terre;  de  sorte 
que  son  volume  est  l  ooo  fois  celui  de  notre  globe.  Le  disque 
delaidanète  offre  5  bandes  parallèles,  analogues  à  celles  de  Ju- 
piter, quoique  moins  prononcées  et  dues  à  la  môme  cause.  L'ob- 
servation de  ses  taches  montre  qu'il  tourne  sur  lui-même  en 
10"-  29'  n'\  Son  diamètre  polaire  est  plus  petit  que  le  diatnètre 
équatorial  dans  le  rapport  de  10  à  1 1 .  Par  suite  de  son  grand 
éloignement  du  soleil,  la  lumière  qu'il  nous  réfléchit  est  pâle  et 
plombée.  Le  soleil  n'y  doit  être  vu  que  sous  un  angle  de  3';  il 
offre  donc  à  cette  planète  une  surface  90  fois  plus  petite  qu'à  la 
terre,  et  ne  lui  envoie,  par  conséquent,  qu'une  chaleur  et  une 
Imnière  90  fois  moindres.  Les  jours  y  sont  courts^  et  le  froid 
doit  y  être  excessivement  rigoureux. 

Saturne  est  toujours  accompagné  de  sept  satellites  assez  dif- 
ficiles à  observer  en  raison  de  leur  petitesse.  Ils  décrivent,, 
d'occident  en  orient,  des  orbites  à  peu  près  circulaires ,  et  pres- 
que situées  dans  le  plan  de  l'équateur,  excepté  celle  du  7%  qui 
s'en  écarte  un  peu  plus. 

Saturne  est  en  outre  entouré  d'un  vaste  anneau  formé  lui- 
même  de  deux  anneaux  concentriques,  larges,  plats  et  très- 
minces  (planche  II 1).  Ces  anneaux  ne  sont  séparés  dans  tout  leur 
contour  que  par  un  très-petit  intervalle  constant  ;  leur  plan 
commun  est  parallèle  aux  bandes  obscures  de  Saturne,  «t  sem- 
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ble  être  le  prolongement  de  son  éqnatear  ;  de  sorte  que  l'ate  3^ 
Irotation  de  la  planète ,  qui  reste  toujours  parallèle  à  lui-même , 
comme  celui  de  la  terre ,  est  perpeudiculaire  au  plan  de  Taii- 
neau  dont  l'inclinaisoii ,  à  très-peu  près  constante  sur  l'écîipti- 
que ,  est  de  28^  40'.  C'est  la  plus  grande  ouverture  que  nous 
puissions  apercevoir  à  l'anneau  s'offrant  toujours  obliquéihent 
à  la  terre.  Il  n'adhère  nulle  part  à  la  planète ,  puisqu'ôii  voit  le 
ciel  et  les  étoiles  dans  l'intervalle  assez  grand  qui  l'éii  sépare. 
L'anneau  tourne  dans  son  propre  plan,  de  l'ouest  à  l'est,  comme 
la  planète,  et  dans  la  môme  durée  de  lO"-  29'  17".  Son  plan 
coupe  celui  de  l'écliptique  suivant  une  ligne  faisant  un  angle 
de  170^  avec  celle  des  équinoxes  :  ainsi ,  les  nœuds  de  l'anneau 
correspondent  à  170°  et  350°  de  longitude.  Dans  chacune  de 
ces  positions,  le  soleil  est  dans  le  plan  de  l'anneau,  et  la  terre, 
s'en  trouvant  alors  peu  écartée ,  à  cause  de  son  grand  éloigne- 
ment,  relativement  à  sa  distance  du  soleil,  y  passe  peu  de  temps 
avant  ou  après.  Dans  les  deux  cas ,  on  iperà  l'anneau  de  vue  ; 
mais^  à  l'aide  d'un  puissant  télescope,  on  l'aperçoit  encore  sous 
la  forme  d'un  filet  lumineux  très-fin ,  traversant  le  disque  de  la 
planète,  et  le  dépassant  des  deux  côtés  ;  la  largeur  de  ce  Glet 
sert  à  mesurer  l'épaisseur  réelle  de  l'anneau ,  qui  égale  au  plus 
160  930  mètres,  ou  environ  16  myriamètres.  La  disparition  de 
l'anneau,  qui  a  lieu  tous  les  15  ans,  reviendra  pour  là  première 
fois  en  1848.  Cette  disparition  est  ordinairement  double,  à 
cause  de  l'extrême  lenteur  du  mouvement  de  Saturne,  la  terre 
passant  deux  fois  dans  le  plan  de  l'anneau  avant  que  Satiirne 
ait  quitté  le  plan  de  l'orbite  terrestre.  La  planète  s'avançant  sur 
son  orbite ,  le  filet  s'élargit  de  plus  en  plus  en  prenant  progres- 
sivement la  figuré  d'une  ellipse  <Jui  atteint,  à  90°  des  iiœuds, 
sa  plus  graiîde  largeur,  par  rapport  à  nous.  Alors  le  Jietit  axe 
de  l'anneau  est  à  peu  près  moitié  du  grand  axe.  L'ombre  que 
l'anneau  porte  sur  la  planète  prouve  que  tous  deux  sont  des 
corps  opaques ,  visibles  seulement  par  la  lumière  solaire  qu'ils 
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réfléchissent.  Le  soleil  revient  tous  les  15  ans  dâîis  le  plan  de 
Taoneau.  Ainsi ^  un  même  hémisphère  a  le  soleil  Codant  15 
ans,  et  l'autre  en  est  privé  pendant  le  même  temps  ;  ce  qui, 
joint  à  l'ombre  portée  par  Tanneau,  doit  y  répandre  d'éi^aisses 
ténèbres ,  à  ]^ine  momentanément  dissipées  par  les  satellites. 
L'anneau  doit  offrir  à  l'hémisphère  éclairé  l'apparence  ibagni- 
fique  d'un  arc  immense  partageant  le  ciel  d'un  bout  à  l'autre  de 
l'horizon ,  et  invariable  par  rapport  aux  étoiles.  En  menant  des 
extrémités  de  l'anneau  des  tangentes  à  cet  héniisphère,  on  y 
détermine  une  zone  circompolaire  de  26^  d'où  Ton  ne  peut 
l'apercevoir.  C'est  la  force  centrifuge  qui  soutient  le  double 
anneau  à  la  même  distance  de  la  planète.  (  Voyez  notre  Com- 
plément du  Cours  de  Cosmographie,  n^  124.) 

I4i.  Uranûs  se  trouve  tout  à  fait  à  la  limite  de  notre  sys- 
tème  planétaire.  Cette  planète  se  présente  sous  la  forme  d'une 
étoile  de  6*  ou  7*  grandeur,  à  peu  près  circulaire.  Elle  met 
84'"'  8J-  18''-  à  parcourir  son  orbite  inclinée  seulement  de 
46'  28",44  sur  l'écliptique. 

Sa  distance  moyenne  au  soleil  égale  19  fois  celle  de  la  terre, 
ou  293  490000  myriamètres.  Son  diamètre  apparent  est  d'en- 
viron 4",  et  varie  très-peu  à  cause  dé  l'extrême  éloignement  de 
la  planète.  Son  diamètre  réel  égale  ^,^3  fois  celui  de  la  terre, 
00  5  500  myriamètres.  Son  volume  est  environ  80  fois  celui  de 
la  terre.  Le  soleil  ne  doit  y  paraître  que  sous  ui)  angle  de  1'  40"; 
dé  sorte  que  la  lumière  et  la  chaleur  doivent  y  être  environ  400 
fois  moindres  que  sur  la  terre.  Ainsi,  l'hiver  de  cette  planète 
doit  être  excessivement  rigoureux.  Son  aspect  uniforme  empê- 
che de  s'assurer  si  elle  a  un  mouvement  de  rotation. 

Flamsteed,  qui  l'observa  le  premier,  la  prit  pour  une  étoile; 
nais,  en  I78t,  Herschel  recoîinut  son  mouvement  propre  de 
Touest  à  l'est,  et  lui  donna  le  nom  HUranus,  qui  prévalut  sur 
celai  A' Herschel  donné  plus  tard  par  quelques  astronomes.  A 
Tsdde  de  son  plus  puissant  télescope,  ayaiit  12  mètres  de  l(m- 
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gaeor  el  l  mètre  ^  d'ouverture,  il  découvrit  qu'Uranos  a  des 
satellites  paraissant  être  au  nombre  de  six  ;  mais  on  n'a  encore 
bien  constaté  l'existence  que. du  2^  et  du  4^,  les  seuls  qui  aient 
été  revus.  Ils  se  meuvent  dans  des  orbites  presque  circulaires 
inclinées  de  78^  58'  sur  l'écliptique,  et  par  conséquent  presqtie 
perpendiculaires  à  son  plan.  En  outre,'  leur  mouvement  est 
rétrograde,  c'est-à-dire  dirigé  de  l'est  à  l'ouest.  Ces  deux  re- 
marquables exceptions ,  tant  au  mouvement  de  tous  les  corps  de 
notre  système,  planètes  ou  satellites,  qu'à  l'inclinaison  de  leurs 
orbites  peu  écartées  de  l'écliptique ,  nous  montrent  qu'Uranus 
se  trouve  à  la  limite  de  notre  système  planétaire,  et  indiquent 
le  passage  à  d'autres  systèmes  régis  suivant  des  lois  différen- 
tes. 

142.  Il  nous  reste  à  parler  des  quatre  petites  planètes  ultra- 
zodiacales ,  Cérès ,  Pallas ,  Junon  et  Yesta ,  qui ,  étant  peu  éloi- 
gnées entre  elles ,  ont  été  regardées  comme  les  éclats  d'un  même 
corps.  Herschel  ne  partage  pas  cette  opinion,  qu'il  regarde 
comme  un  rêve  innocent, 

Cérès  et  Pallas  sont  presque  à  la  même  distance  du  soleil , 
dont  Junon  et  surtout  Yesta  sont  un  peu  plus  voisines.  Mais  on 
démontre  qu'avant  d'éprouver  aucune  perturbation ,  les  orbites 
de  ces  planètes  devaient  se  rencontrer  en  un  même  point  de  l'es- 
pace. 

On  n'est  pas  d'accord  sur  leur  volume.  Selon  Herschel,  le  dia- 
mètre de  Cérès  est  d»26  myriamètres ,  celui  de  Junon  ail  my- 
riamètres,  et  Yesta,  qui  se  présente  comme  une  étoile  de  5® 
grandeur,  est  au  plus  la  25  ooo®  partie  de  la  terre  :  c'est  la  plus 
brillante  des  quatj:e.  Pallas ,  qui  est  plus  grosse  que  les  autres , 
est  supposée  presque  égale  à  la  lune.  (Yoyez ,  pour  les  éléments 
de  leurs  mouvements,  les  tableaux  du  n^  203,  renfermant  ceux 
de  toutes  les  planètes  et  de  leurs  satellites.) 

Cérès  fut  découverte  par  Piazzi  de  Palèrme,  le  l®'^  janvier 
1800  ;  Pallas  et  Yesta^  par  Albert  de  Brème,  en  1802  et  1807, 
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Jnnon,  par  Harding  de  Gœttingae,  en  1804.  Cérès  et  Pallas 
paraisseot  environnées  d'une  atmosphère  très-dense. 

143.  Les  satellites  sont ,  comme  on  Ta  vu  (139),  des  corps 
opales  accompagnant  toujours  leur  planète,  et  formant  avec 
elle  on  système  particulier,  qui  est,  pour  ainsi  dire,  la  minia- 
tore  de  notre  système  planétaire.  Les  satellites  de  Jupiter  sont 
oeax  qu'on  a  le  plus  étudiés,  surtout  à  cause  de  leurs  éclipses, 
qui  nous  fournissent  des  signaux  naturels  utiles  dans  plusieurs 
circonstances.  Les  satellites  de  Jupiter  décrivent  autour  de  lui 
des  orbites  presque  situées  dans  le  plan  de  son  équateur,  peu  in- 
cliné d'ailleurs  sur  Técliptique.  Par  conséquent,  nous  voyons 
ces  orbites  suivant  des  lignes  droites  traversant  le  disque  de  la 
planète.  Les  satellites  paraissent  osciller  le  long  de  ces  lignes, 
et,  à  cause  de  leur  proximité  de  la  planète,  ils  sont  toujours^ 
on  au  moins  les  trois  plus  voisins ,  totalement  éclipsés  à  chaque 
révolution  dans  le  vaste  cône  d'ombre  que  la  planète  projette 
dans  la  direction  opposée  au  soleil. 

Un  satellite  entrant  dans  le  cône  d'ombre  perd  sa  lumière 
graduellement,  et  le  temps  qui  s'écoule  entre  l'instant  où  il  com- 
mence à  s'obscurcir  et  celui  ou  il  disparaît  complètement  est 
égal  au  temps  qu'il  met  à  parcourir,  dans  son  orbite,  un  arc 
égal  à  son  diamètre  apparent  vu  du  centre  de  Jupiter.  Ce  temps 
est  même  plus  grand,  à  cause  de  la  pénombre  qu'il  parcourt 
avant  d'atteindre  le  cône  d'ombre  >  et  où  il  commence  à  s'obs- 
coreir  ;  mais  l'accroissement  qui  en  résulte  étant  égal  des  deux 
côtés  du  cône  d'ombre,  c'est-à-dire  aux  époques  de  l'immersion 
et  de  l'émersion,  le  milieu  de  l'intervalle  de  temps  compris  en- 
tre le  premier  degré  d'obscurcissement  et  le  recouvrement  de 
l'éclat  total,  sera  précisément  le  milieu  de  la  durée  de  l'éclipsé, 
et  indiquera  l'instant  où  le  satellite  est  exactement  en  opposition 
avec  le  soleil.  Le  temps  qui  s'écoule  entre  deux  éclipses  ou  deux 
oppositions  consécutives,  égale  précisément  la  durée  de  la  ré- 
Tolution  synodique  du  satellite  ;  d'où  l'on  conclura  la  période 
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sidérale  par  le  procédé  indiqué  pour  obtenir  celle  de  la 
lune  (103).  On  trouve  par  là  que  les  satellites  décrivent  autour 
de  leur  planète  des  orbites  presque  circulaires  avec  un  mouve- 
ment presque  uniforme.  Ces  satellites  se  surpassent  alternative- 
ment en  clarté  ;  mais  chacun  d'eux ,  au  moment  de  son  plus 
grand  éclat,  est  toujours  situé  au  même  point  de  son  orbite  ; 
d'où  \\  suit  qulls  tournent  sur  eux-mêmes  dans  un  temps  égal  à 
la  durée  de  leur  révolution  autour  de  la  planète,  et  lui  présen- 
tent constamment  la  même  face ,  comme  la  lune  à  la  terre ,  dont 
elle  est  le  satellite. 

144*  C'est  au  moyen  des  éclipses  du  premier  satellite  de  Ju* 
piter  que  rastronome  danois  Rœmer  est  parvenu  à  déterminer, 
en  1675,  la  vitesse  de  la  lumière.  Sachant  d!avance  à  quelle 
époque  les  éclipses  devaient  avoir  lieu ,  il  trouva  qu'elles  arri- 
vaient trop  tôt  quand  iupiter  était  en  opposition^  c'est-à-dire 
dan$  sa  position  |a  plus  voisine  de  la  terre ,  et  arrivaient  au  con- 
traire trop  tard,  lorsque  Jupiter  était  en  conjonction,  c'est-à- 
dire  dans  sa  position  la  plus  éloignée  de  la  terre.  Rœmer  trouva 
16'  26",4  pour  la  différence  du  retard  à  la  conjonction  sur  l'a- 
vance à  l'opposition,  et  il  fut  naturellement  conduit  à  l'attri- 
buer à  la  différence  de  distance  de  Jupiter  à  la  terre  dans  ces 
46px  époques.  Or,  cette  différence  de  distance  égalant  le  diamè- 
tre de  l'qrbjte  terrestre,  il  jugea  que  Kst  lumière  se  transmettait 
d'iine  manière  non  instantanée,  mais  successive,  et. parcourait 
310  219178  mètres  par  seconde  ou  environ  siooo  myriamè- 
tfes.  (Voyez,  pour  plus  de  détails,  notre  Complément  du  Cours ^ 
de  Cosmographie,  n^^  146  à  149.) 

Cette  prodigieuse  vitesse  de  la  lumière  a  été  pleinement  con- 
firmée par  la  découverte  de  Vaberration  de  la  lumière  que 
nous  exposerons  plus  tard  (t  78). 

145.  Les  éclipses  des  satellites  de  Jupiter,  étant  à  la  fois  vi-- 
sib)espour  tout  un  hémisphère,  servent  encore  à  déterminer' 
Q^actemeut  }es longitudes  terrestres  (41).  Supposons,  par  exemv 
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pie ,  qu'on  note  à  Paris  l'instant  où  le  premier  satellite  a  dis- 
parp,  c!est-à-dire  le  milieu  de  l'éclipsé.  Si  on  le  note  aussi  à 
Saint-Pétersl)ourg,  la  différence  des  temps  donnera  la  diffé- 
rence des  longitudes  ;  mais  il  faut  encore  se  communiquer  les 
observations  pour  obtenir  le  résultat  cherché  On  évite  le  re- 
tard et  rinconvénient  des  communications,  au  moyen  de  tables 
où  sont  notés  les  instants  des  éclipses  successives  du  satellite  cal« 
culées  à  l'avance  pour  Paris,  par  exemple.  Si  donc  on  observe 
une  éclipse  à  Saint-Pétersbourg,  la  différence  du  temps  de  l'ob- 
serva|iqn  au  temps  donné  par  les  tables  astronomiques  de  Paris 
donnera  la  différence  des  longitudes.  Cette  méthode  est  très- 
exacte,  et  on  remployait  uniquement  avant  d- avoir  porté  la 
tlféorie  ^e  |a  lune  à  sa  perfection  actuelle.  D'mlleqrs  elle  est 
i|V)pfatica))Ie  sur  mer,  parce  qu'elle  exige  l'emploi  d*uu  téles- 
cope qui  ne  laisse  voir  qu'un  petit  espace  du  ciel,  et  que  les  os- 
cillations du  bâtiment  font  à  chaque  instant  sortir  l'astre  du 
champ  de  la  lunette.  C'est  pourquoi  la  méthode  lunaire  des 
longitudes  (123)  est  aujourd'hui  exclusivement  adoptée,  parce 
qu'elle  est  ^  la  fois  très-exacte  et  praticable  également  sur  terre 
et  sur  mer. 

146.  Enfin,  c'est  par  les  éclipses  de  ces  satellites  qu'on  a  pu 
déterminer  la  distance  de  Jupiter;  car  notre  terre,  vue  de  cette, 
planète,  doit  avoir,  ^  cause  de  son  grand  éloignement ,  des  di- 
mensions trop  faibles  pour  qu'on  puisse  employer  avec  succès 
la  parallaxe  de  Jupiter,  qui  est  fort  petite  (l"  ^  à  2").  Voici  ps^f 
quel  procédé  on  est  parvenu  à  déterminer  sa  distance.  Suppp- 
sons  un  triangle  fopné  par  les  droites  jqig|[iant  les  centres  de 
Japiter^  du  soleil  et  de  la  terre.  Dans  ce  triangle ,  on  connaît  uq 
côté  qui  est  la  distance  du  soleil  à  la  terre,  et  l'angle  a4Jacenf 
formé  par  ce  côté  et  celui  qui  joint  la  terre  et  Jupiter.  Pour  qup 
le  triangle  soit  déterminé,  il  reste  donp  ^  trouver  le  second 
angle  adjacent  au  même  côté,  ou  Tangle  sous  lequel  qq  yoit,  dv^ 
soleil,  |a  distance  ^gulaire  ^e  Jupit^  à  1^  t^f*  Or,  sj  l'on 
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note,  comme  on  Ta  indiqué,  le  miliea  de  l'éclipsé  d'an  satellite, 
à  cette  époque  le  satellite  sera  en  opposition  avec  le  soleil  par 
n^port  à  Jnpiter,  et  par  conséquent  sera  yu  ,  du  soleil ,  dans  la 
même  position  que  le  centre  de  la  planète  ;  comme  il  décrit  au- 
tour d'elle  une  orbite  presque  circulaire  avec  un  mouyement 
presque  uniforme,  il  est  facile  de  trouver  au  milieu  deFéclipse  sa 
position  sidérale  vue  du  centre  de  Jupiter,  laquelle  sera  égale- 
ment celle  de  Jupiter  yu  du  centre  du  soleil.  Notre  triangle  étant 
ainsi  déterminé,  on  en  déduira  les  distances  de  Jupiter  au  soleil 
et  à  la  terre  exprimées  en  parties  de  la  distance  du  soleil  à  la 
terre.  (Voyez  le  n**  203.) 

147.  Les  satellites  de  Saturne  ont  été  bien  moins  étudiés  que 
ceux  de  Jupiter,  et  l'on  ne  peut  bien  observer  que  le  plus  éloi- 
gné ,  qui ,  égalant  environ  Mars  en  grosseur,  surpasse  beaucoup 
les  six  autres;  les  deux  derniers  sont  très-voisins  de  l'anneau, 
et  visibles  seulement  pendant  quelques  instants  avec  de  puis- 
sants télescopes,  dans  des  circonstances  particulières.  La  dis- 
tance de  Saturne  se  conclut  dune  manière  analogue  à  celle  de 
Jupiter  par  les  apparitions  et  disparitions  de  son  anneau. 

XXVII.  —  Loù  de  Kepler. 

148.  On  appelle  lois  de  Kepler  les  trois  grandes  lois  qui  ré- 
gissent tous  les  corps  célestes ,  et  que  Kepler  parvint  à  établir  en 
consacrant  presque  toute  sa  vie  à  des  observations  astronomi- 
ques, et  surtout  à  des  calculs  numériques  exigeant  une  patience 
et  une  persévérance  extrêmes.  N'ayant  pas  le  secours  des  tables 
de  logarithmes ,  qui  sont  d'une  invention  postérieure,  il  ne  put 
trouver  sa  troisième  loi  qu'au  bout  de  28  ans  des  calculs  les  plus 

.pénibles  et  les  plus  fastidieux,  continués  avec  une  constance  et 
une  ténacité  dont  il  a  fourni  Tunique  exemple. 

C'est  sur  Mars  que  Kepler  établit  ses  deux  premières  lois  du 
mouvement  des  planètes,  en  démontrant  :  i^que  Mars  décrit 
autour  du  soleil  une  ellipse  dont  cet  astre  occupe  l'un  des 
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foyers;  2°  que,  dans  cette  ellipse,  les  surfaces  décrites  par  les 
rayons  vecteurs  autour  de  ce  foyer  sont  proportionnelles  aux 
temps  employés  à  les  parcourir. 

Soit  (fig.  31)  T  la  terre,  S  le  soleil,  Y  l'étoile  qui  correspond 
àréquinoxe  du  printemps;  à  cause  de  la  grande  distance  des 
étoiles ,  la  droite  T  T  peut  être  considérée  comme  parallèle  à  S  Y 
et  servir  à  rapporter  les  positions  successives  du  soleil  et  de 
Mars.  Soit  M  la  position  de  Mars  à  Tépoque  d'une  de  ces  con- 
jonctions, qu'on  appelle  une  position  solaire,  comme  lorsqu'il 
est  en  opposition ,  parce  qu'alors ,  du  centre  de  la  terre ,  on  voit 
la  planète  exactement  dans  la  même  direction  que  si  Ton  était 
transporté  au  centre  du  soleil.  L'angle  M  S  Y  sera  égal  à  l'angle 
MTY  qu'on  peut  mesurer  de  la  terre;  ce  qui  donne  une  posi- 
tion solaire  de  Mars.  Soit  S' une  autre  position  du  soleil  corres- 
pondante à  une  autre  conjonction  M'  de  Mars;  l'angle  M' S' Y 
sera  encore  égal  à  l'angle  M  T  Y,  et  l'on  reportera  sur  le  papier, 
à  partir  deT  Y,  une  nouvelle  position  solaire  de  Mars;  ainsi  de 
suite.  Chaque  conjonction  de  la  planète  fournira  donc  une  de 
ces  positions  solaires,  et  il  en  sera  de  même  pour  chaque  oppo- 
sition ,  tant  pour  les  planètes  supérieures,  que  pour  les  deux 
inférieures,  offrant  pour  toute  différence  un  point  d'opposition 
situé  entre  la  terre  et  le  soleil,  au  lieu  d'être  de  l'autre  côté  de 
la  terre  par  rapport  au  soleil.  Faisant  une  table  de  tous  les  an- 
gles observés  de  la  terre,  qui  déterminent  les  positions  solaires 
de  Mars,  et  des  instants  auxquels  toutes  ces  observations  ont  eu 
lieu ,  on  trouve  que  les  angles  décrits  par  la  planète  autour  du 
soleil  sont  exactement  proportionnels  aux  temps  employés  à  les 
décrire.  Ce  mouvement  de  la  planète  ainsi  rapporté  au  soleil, 
et  qu'on  appelle  héliocentrique,  ne  conserve  donc  aucune  trace 
des  irrégularités  que  nous  lui  voyons  de  la  terre.  En  général, 
une  position  quelconque  d'une  planète  est  dite  Iiéliocentrique 
on  géocentrique ,  selon  qu'elle  est  censée  observée  du  centre  du 
soleil  ou  du  centre  de  la  terre. 

10 
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149.  Il  reste  à  trouver  la  loi  du  rayon  vecteur  mené  de  la 
planète  an  soleil.  Soit  (fig.  83)  T  la  terre,  S  le  soleil,  Df  unp 
position  quelconque  de  Mars.  Ces  trois  points  forment  un  trian- 
gle dont  il  suffit  de  déterminer  les  angles ,  puisque  la  distance 
T  S  de  la  terre  au  soleil  est  connue  poar  tous  les  jours  de  l'an- 
née, et  se  trouve  dans  des  tables  dressées  pour  cet  objet.  Or 
l'angle  M  T  6  est  donné  par  Tobservation.  En  outre ,  comme  on 
connaît  pour  tous  les  jours  la  position  du  soleil  relativement  à 
réquinoxe ,  ou  Taugle  CS  Y  ou  GTT,  et  que  par  la  loi  du  mou- 
vement angulaire  de  Mars  proportionnel  au  temps ,  comme  on 
vient  de  le  voir,  on  peut  déterminer  jour  par  jour  sa  position 
héliocentrique  rapportée  à  Téquinoxe ,  c'est-à-dire ,  M  S  Y,  la 
différence  de  ces  angles  T  S  Y — M  S  Y  donnera  un  second  angle 
TSM  du  triangle  TMS  qui  sera  donc  entièrement  déterminé- 
On  eo  déduira  donc  la  longueur  du  rayon  vecteur  M  S  exprimée 
en  fonction  de  la  distance  TS  du  soleil  à  la  terre.  Opérant  de 
même  pour  tant  de  positions  quelconques  de  Mars  qu'on  vou- 
dra, M',  M", on  aurd  les  longueurs  des  rayons  vecteurs 

correspondants  exprimées  au  moyen  de  la  distance  du  soleil  à 
la  terre  prise  pour  unité.  Par  conséquent ,  si  l'on  projette  les 
longueurs  de  ces  rayons  sur  leurs  directions  respectives  déter- 
minées par  les  angles  qu'ils  forment  avec  la  ligne  des  équinoxes, 
choisie  comme  droite  invariable  pour  y  rapporter  les  positions 
de  Mars,  et  si  l'on  fait  passer  une  courbe  par  tous  les  points 
ainsi  marqués ,  on  aura  l'orbite  que  décrit  Mars  autour  du  so- 
leil. Cette  courbe  s'est  trouvée  précisément  être  une  ellipse  dont 
le  soleil  occupe  Tun  des  foyers.  Kepler  ayant  ainsi  trouvé  la  na- 
ture de  l'orbite  de  Mars,  la  supposa  la  même  pour  les  autres 
planètes,  oe  que  les  observations  ultérieures  ont  pleinement 

justifié» 

IttO*  Mars  ne  décrit  pas  son  orbite  d'un  mouvement  uni* 
forme.  6a  vitesse  atteint  le  maximum  au  point  le  plus  rappro- 
ché du  soleil,  et  qu'on  nomme  périhélie,  le  minimum  de  vi- 
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tessea  lieu  à  Y  aphélie,  pu  point  ot^  il  en  est  le  plus  éloigné. 
Kepler,  après  un  grand  nombre  d'essais ,  venant  à  comparer  les 
vitesses  journalières  aux  carrés  des  rayons  vecteurs  correspon- 
dants, trouva  que  leur  produit  était'  constamment  le  même 
pour  chaque  jour.  La  moitié  de  ce  produit  étant  la  mesure  du 
secteur  elliptique  décrit  en  un  jour  par  le  rayon  vecteur  de 
Mars  autour  du  soleil,  il  en  résulte  (ju'à  partir  d'une  certaine 
position  du  rayon  vecteur ,  arbitrairement  déterminée ,  les  aires 
décrites  par  ce  rayon  sont  proportionnelles  aux  temps.  Cette 
loi  est  absolument  identique  avec  celle  que  fournit  le  mouve- 
ment angulaire  du  soleil  (71),  et  se  conclut  de  la  même  ma^ 
wère. 

Après  avoir  trouvé  cesi  deux  lois ,  Kepler  chercha  celle  qu'il 
soupçonnait  devoir  exister  entre  Içs  temps  des  révolutions  et  les 
distances  respectives  des  planètes  ;  et  ce  fut  seulement  au  bout 
de  28  années  d'essais  infructueux  qu'ayant  essayé  de  comparer 
le  carré  du  temps  de  la  révolution  au  cube  de  la  distance 
du  soleil,  il  trouva  un  rapport  constant  pour  toutes  les  pla- 
nètes. 

151.  Voici  donc  les  trois  lois  de  Eépler,  d'où  Newton  a 
déduit  epsuite  la  loi  unique  du  système  du  monde  : 

l'^  LOI.  -^Les  orbites  des  planètes  sont  des  ellipses  dont  le 
soleil  occupe  le  même  foyer  commun, 

2^  toi,  —  l^s  surfaces  décrites  par  les  rayons  vecteur^ 
a%taur  de  ce  foyer,  sont  proportionnelles  aux  temps  mi^  4 
les  parcourir. 

3^  LOI. — Les  carrés  des  temps  des  révolutions  des  planètes 
sont  entre  eî$x  dans  le  même  rapport  que  les  cubes  de  leurs 
distances  moyennes  au  soleiL 

Remarquons  que  ces  trois  lois  ont  été  trouvées  ^ans  faire  au- 
cune supposition  sur  le  mouvement  du  soleil  autour  de  la  terre^» 
ou  de  la  terre  autour  du  soleil,  et  uniquemeQt  déduites  d'ob- 

mv^Qil  dir^et^s  conyenablement  poipbinées  p^r  le  ca)cui( 

lô. 
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Ces  lois  se  yérifient  également  pour  les  satellites  relativement  à 
leur  planète. 

152.  Si  Ton  se  reporte  à  la  figure  32,  on  verra  que  la  dé- 
termination du  triangle  TMS  fait  connaître  la  valeur  du  côté 
TM,  et  par  conséquent  la  distance  de  Mars  à  la  terre  exprimée 
en  fonction  de  la  distance  du  soleil  à  la  terre  ^  prise  pour  unité. 
Opérant  de  même  pour  chaque  planète ,  on  a  trouvé  cette  loi 
remarquable  9  appelée  loi  de  Bode  :  si  l'on  écrit  la  suite  des 
nombres  o,  3,  6,  12,  24,  48,  96,  t92  ^  où  chacun ,  excepté  le 
second ,  est  double  du  précédent ,  et  si  Ton  ajoute  4  à  ces  nom- 
bres qui  deviennent  ainsi  4,7,10,16,28,52,100,196,  en  repré- 
sentant par  4  la  distance  de  Mercure  au  soleil ,  les  nombres 
suivants  donneront  précisément  les  distances  des  autres  pla- 
nètes au  soleil.  Cette  loi  s'exprime  ainsi  qu'il  suit  : 

4     7     10,     10     28     52     100     196 

XXVIII.  — Des  comètes,  —  Des  aérolithes,  ^~Des  étoiles 

doubles.  —  Des  nébuleuses, 

155.  Les  comètes,  qui,  par  leurs  apparitions  subites  et 
leurs  dimensions  considérables,  répandirent  une  si  grande 
consternation  chez  les  anciens  peuples ,  et  qui  même  encore  à 
des  époques  assez  modernes  ne  manquèrent  jamais  d'exciter 
une  terreur  superstitieuse,  ont  été  longtemps  regardées  comme 
des  météores  se  mouvani;  dans  notre  atmosphère  ;  mais  la  pe- 
titesse de  leur  parallaxe  prouve  qu'elles  sont  situées  dans  la  ré- 
gion des  astres.  D'ailleurs  elles  obéissent  à  des  lois  fixes  et  cons- 
tantes, qui  sont  celles  de  Kepler,  décrivant,  probablement 
toutes ,  des  ellipses  dont  le  soleil  est  le  foyer  commun ,  et  par- 
courant des  espaces  proportionnels  aux  temps.  Â  la  vérité  ces 
ellipses  sont  tellement  allongées  ou  excentriques ,  qu'on  ne  peut 
suivre  les  comètes  que  dans  une  petite  partie  de  leur  course. 
Elles  pourraient  à  la  rigueur  parcourir  des  paraboles  ou  des 
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branches  d'hyperbole ,  et  dans  ce  cas  elles  ne  feraient  qu'une 
seule  apparition ,  après  laquelle  on  les  perdrait  de  Tue  pour 
toujours. 

1S4.  Les  comètes  se  présentent  sous  un  aspect  extraordi« 
naire,  relativement  aux  autres  corps  de  notre  système.  Leur 
tète  est  composée  d'une  masse  de  lumière  plus  ou  mojiis  écla- 
tante, mais  assez  mal  terminée ^  nommée  chevelure,  d'où  est 
venu  le  nom  de  comète  ou  astre  chevelu.  Le  centre  de  la  tète 
offre  au  télescope  un  point  bien  plus  brillant ,  semblable  à  une 
étoile  et  qu'on  nomme  noyau.  L'astre  offre  à  sa  suite ,  et  dans 
une  direction  opposée  à  celle  du  soleil ,  un  ou  plusieurs  appen- 
dices lumineux  et  quelquefois  immenses  qu'on  appelle  queues^ 
semblables  d'ailleurs  à  de  longues  traînées  de  vapeurs  qu'il 
semble  avoir  abandonnées.  Ces  queues  sont  en  général  cour- 
bées vers  le  côté  où  la  comète  vient  de  passer.  Les  plus  petites 
étoiles  restent  visibles ,  non-seulement  à  travers  la  queue  de  la 
comète,  mais  encore  lorsqu'elles  sont  recouvertes  par  sa  tète. 
Le  télescope  montre  que  ce  que  l'on  prenait  à  l'œil  nu  pour  le 
noyau  de  la  comète,  n'est  autre  chose^u'une  masse  vaporeuse, 
ronde  ou  ovale,  et  plus  condensée,  mais  sans  offrir  la  moindre 
apparence  de  phases,  et  nous  réfléchissant  ainsi  la  lumière  so- 
laire ,  absolument  de  la  même  manière  que  les  nuages.  En  ou- 
tre, ces  prétendus  noyaux  ne  forment  pas  de  taches  en  passant 
vis-à-vis  le  disque  du  soleil.  On  a  cependant  aperçu,  dans 
quelques-uns ,  un  très-petit  point  steliaire  paraissant  indiquer 
la  présence  d'un  corps  solide.  On  prétendit  même  avoir  observé 
les  phases  de  quelques  noyaux,  notamment  sur  la  comète  de 
1680;  mais  le  fait  est  loin  d'être  prouvé.  La  queue  est  d'abord 
très-peu  sensible ,  mais ,  à  mesure  que  la  comète ,  augmentant 
de  vitesse,  s'approche  du  soleil,  la  queue  s'accroît  rapidement 
et  parait  se  diviser  en  deux  branches  latérales  divergentes.  La 
comète  ayant  dépassé  le  soleil  diminue  de  vitesse,  et  acquiert 
^Qn  maximum  d'éclat;  la  queue  atteint  sa  plus  grande  Ion- 


gueiur  ^lant  quelquefois  90^  ;  alors  die  maniie  h  pnmièrk 
et  devance  la  tête,  mais  bientôt  diminae  n^idement,  el  se 
confond  avec  la  lète  dont  elle  augmente  la  masse. 

ISS.  Les  mouyements  propres  des  comètes  sont  très4n^u- 
liers,  ayant  lieu  dans  toutes  les  directions  et  sous  toutes  les  in- 
clinaisons, de  sorte  qu'ils  sont  tantôt  directs  «  tantôt  rétro- 
grades. Quelques-unes  sont  visibles  seulement  peu  de  jours  , 
d'aufres  pendant  plusieurs  mois;  les  unes  ont  un  mouvement 
très-leot,  d*autres  une  extrême  rapidité  s'élevant  à  130^  par 
jour,  comme  pour  la  comète  de  t472.  C'est  seulement  à  partir 
de  1456  que  les  comètes  ont  été  observées  avec  précision. 

On  ne  peut  reconnaître  une  comète  à  la  vue ,  mais  seule- 
ment par  l'observation  de  son  mouvement.  Car  la  grande  ex- 
centricité de  l'orbite  est  seulement  ce  qui  distingue  une  co- 
mète sans  queue  d'une  véritable  planète.  Les  comètes  parcourent 
des  ellipses  très-excentriques,  ou  des  paraboles  dont  le  soleil 
occupe  le  foyer.  Une  ellipse  qui  serait  parcourue  par  exemple 
en  3000  ans  et  la  parabole  osculatrice  coïncident  dans  une  si 
grande  étendue,  qu'on  ne  pourrait  distinguer  laquelle  des  deux 
)3onrbcs  la  comète  parcourt  réellement  »  surtout  eu  égard  au 
peu  de  temps  qu'elle  reste  visible.  Or  il  est  plus  iaeile  de  cal- 
culer* la  parabole  osculatrice  que  l'ellipse  elle  même;  car^ 
pour  obtenir  la  première,  il  sufût  de  faire  trois  observations, 
c'est-à-dire,  de  déterminer,  trois  Jours  consécutifs,  la  position 
du  plan  de  l'orbite ,  et  par  conséquent  son  intersection  avec  l'é- 
cliptique  ou  la  ligne  des  noeuds  ;  on  connaît  en  outre  le  foyer, 
qui  est  le  soleil  On  aura  donc  le  paramètre,  le  sommet,  et  la 
position  du  périhélie.  Ces  éléments  serviront  à  reconnaître  la 
comète  si  elle  se  montre  à  une  autre  époque ,  ce  qu'on  ne  pour- 
rait faire  à  sa  seule  inspection.  En  outre,  il  n'est  pas  probable 
que  deux  comètes  différentes  suivent  exactement  la  même 
route  dans  l'espace,  puisqu'elles  offrent  des  directions  si  va- 
riées. Ayant  calculé,  trois  jours  consécutifs,  la  position  d'une 
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éMèn^  IlBi  léi  dé  Bbn  tttoilveihent  est  déterminée  ;  on  peut 
dOfic  en  déduire  la  position  qu'elle  doit  occuper  le  jour  suivant, 
et  oB  verrft  si  Tobserratioii  donne  le  même  résultat  que  le  eal- 
gA.  CtKt  éû  effet  ce  qui  a  toujours  eu  lieu. 

1S6.  Les  tables  ne  donnent  donc  pas  les  éléments  ellij^tiqueà 
ém  Mmltift,  tnâis  leurs  éléments  paraboliques,  qui  sont  au 
doiDbré  de  cinq ,  savoir  s 

t^  L'inclinaison  du  plan  de  l'orbite  sur  Técliptique  ; 

s^  La  distance  périhélie,  qui  fait  connaître  la  distance  du  som- 
met de  la  parabole  au  foyer,  et  s'exprime  en  parties  du  rayon 
moyen  de  Féeliptique; 

2?  La  longitude  du  périhélie,  qui  fixe  la  position  du  sommet, 
et  par  conséquent  celle  du  grand  axe  dans  le  plan  de  Torbite  ; 

4^  La  ligne  des  nœuds ,  qui  est  donnée  par  la  longitude  du 
nœud  ascendant,  laquelle  se  compte  sur  Técliptique  ;  le  nœud 
ascendant  suffit  pour  déterminer  la  ligne  des  nœuds,  puisqu'elle 
passe  par  le  soleil  \ 

6^  Le  sens  du  mouvement ,  c'est-à-dire,  s'il  est  direct  ou  ré- 
trograde. 

On  a  vu  jusqu'à  présent  environ  700  comètes  ;  il  est  probable 
qu'il  en  existe  encore  bien  davantage ,  qui  passent  eu  général 
inaperçues  parce  qu'elles  décrivent  le  jour  la  partie  de  leur  or- 
bite située  au-dessus  de  l'horizon.  Le  nombre  des  comètes  doUt 
les  éléments  paraboliques  ont  été  calculés  s'élève  à  I3é.  La  pa- 
rabole, étant  une  section  conique  qu'on  peut  regarder  comme 
la  limite  des  ellipses  dont  le  grand  axe  s'allonge  indéfiniment , 
a  pu  être  employée  pour  représenter  les  mouvements  elliptiques 
des  comètes  dans  le  peu  de  temps  qu'elles  sont  visibles.  Quelque 
allongé  que  soit  l'axe  de  Torbite  d'une  comète ,  il  est  certain 
qu'elle  doit  se  rapprocher  du  soleil  au  bout  d'une  pMode  dé- 
terminée, sauf  le  cas  de  grandes  perturbations. 

Une  nouvelle  comète  a  été  découverte  le  3  décembre  1889  à 
Berlin,  par  H.  Petersen,  attaché  à  l'observalpire  dé  oett^  ca- 
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pitale.  Depuis  on  en  a  encore  découvert  trois.  La  démise  a  été 
découverte  à  Rome  le  22  août  1844  y4>ar  M.  Goujon.  Elle  a  un 
noyau  fort  brillant  qui  soustend  un  angle  de  20"  environ.  Ses 
éléments  ont  une  assez  grande  analogie  avec  la  comète  de  1585, 
observée  par  Tycho  et  calculée  par  Haller. 

157.  Les  comètes  dont  on  a  déjà  signalé  le  retour  se  nom- 
ment périodiques.  Elles  sont  en  fort  petit  nombre.  La  plus*  célè- 
bre est  celle  de  Halley,  qui  fut  observée  en  1682  par  l'astro- 
nome dont  elle  porte  le  nom.  Halley  détermina  ses  éléments  qui 
se  trouvèrent  à  peu  près  les  mém^  que  ceux  des  grandes  co- 
mètes de  1541  et  de  1607  qu'il  avait  également  calculés;  d'où  il 
conclut  que  ces  trois  comètes  n'en  faisaient  réellement  qu'une 
seule,  revenant  après  une  période  de  75  ou  76  ans.  Halley  pré- 
dit donc  son  retour  pour  Tannée  1759,  ce  qui  eut  lieu.  C'est  la 
même  comète  qui  revint  encore  au  périhélie  au  commence- 
ment de  novembre  1835,  comme  MM.  Damoiseau  et  Pontécou- 
lant  l'avaient  fixé.  Enfin ,  cette  même  comète  est  encore  celle 
qui  causa  tant  d'épouvante  en  1456,  peu  de  temps  après  la 
prise  de  Constantinople  par  Amurath,  les  armées  des  Turcs 
menaçant  alors  les  états  chrétiens  d'une  ruine  totale.  Le  grand 
axe  de  l'orbite  de  la  comète  égale  35,9,  en  prenant  pour  unité 
la  distance  moyenne  du  soleil  à  la  terre  ;  sa  distance  périhélie 
est  0,58. 

158.  Il  existe  encore  deux  petites  comètes  dont  le  retour 
périodique  fut  constaté  par  MM.  Enke  et  Biela  dont  elles  portent 
le  nom.  La  comète  d'Enke  a  un  mouvement  direct  ;  elle  décrit 
en  1207  jours,  ou  environ  a  aos  et  demi,  une  ellipse  très-ex- 
centrique ,  inclinée  de  14"  48'  sur  l'écliptique.  Elle  fut  observée 
à  Marseille  par  M.  Pons,  le  26  novembre  1818;  et  M.  £nke> 
qui  calcula  ses  éléments,  prédit  ses  retours  périodiques;  on 
l'observa  en  effet  en  1822,  1825 ,  1828 ,  1832  et  1835.  La  du- 
rée de  sa  période  va  eu  diminuant,  c'est-à-dire  que  la  comète 
se  rapproche  de  plus  en  plus  du  soleil ,  ce  que  M.  Enke  attri- 
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bue  à  la  résistance  du  milieu  éthéré  s'opposant  à  la  marche  de 
la  comète^  et  par  suite  duquel  elle  doit  unir  par  tomber  dans 
le  soleil.  Le  grand  axe  de  son  orbite  égale  4^429^  et  son  excen- 
tricité 0,846. 

La  eomète  de  Biela  fut  découverte  par  cet  astronome  le  26 
février  1826,  lo  jours  avant  M.  Gambart,  qui  Taperçut  éga- 
lement à  Marseille.  C'est  la  même  qui  fut  aussi  observées  1772, 
1789 ,  1795  y  etc.  Sa  révolution  est  de  2  461  jours  ou  6  ans  |. 
Son  orbite,  qui  est  inclinée  sur  Técliptique  de  13^  ^3'  15'%  a 
0,74701  pour  excentricité,  et  3,56705  poiûr  demi-grand  axe  ; 
son  dernier  retour  eut  lieu  en  1838.  Elle  passa  en  1832  exacte- 
ment un  mois  après  la  terre  au  même  point  de  l'espace,  de 
sorte  que  si  elle  avait  accéléré  sa  marche  d'un  mois,  elle  l'eût 
infailliblement  rencontrée. 

C'est  à  Newton  qu*on  doit  le  procédé  du  calcul  des  éléments 
paraboliques,  qu'il  appliqua  sur  la  comète  de  1680.  Sa  distance 
périhélie  est  de  0,0063  ou  à  peu  près  90  000  myriamètres.  Elle 
met  environ  575  ans  à  faire  sa  révolution. 

159.  Ou  a  reconnu  sur  la  comète  d'Enke,  que  le  diamètre 
réel  de  la  chevelure  de  ces  astres,  contrairement  à  toutes  les 
lois  connues ,  diçiinue  rapidement  à  mesure  qu'ils  s'approchent 
du  soleil ,  et  se  dilate  de  même  quand  ils  s'en  éloignent.  M.  Valz 
suppose,  pour  expliquer  ce  fait,  que  le  soleil  est  entouré  d'un 
miheu  éthéré  dont  la  densité  augmente  dans  son  voisinage,  et  par 
conséquent  exerce  sur  l'atmosphère  de  la  comète  une  pression 
d'autant  plus  grande  qu'elle  est  plus  rapprochée  de  lui.  (Voyez  à 
la  fin  du  Cours,  sous  le  titre  de  second  appendice,  les  causes 
des  principaux  phénomènes  faussement  attribués  à  l'influence 
des  comètes.) 

160.  Les  aérolithes  sont  des  masses  minérales  qui  tombent 
qoelquefois  des  hautes  régions  de  l'atmosphère  à  la  surface  de 
la  terre;  ce  phénomène  curieux,  observé  déjà  du  temps  de  Tite- 
Live,  avait  été  révoGué  en  doute  jusqu'au  commencement  de  ce 
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siècle.  Leur  existëflce  né  Ait  bien  constatée  que  par  le  tâèifldM 
do  savant  Biot,  envoyé  par  l'Institut  pour  obterver  la  plaie 
d*aérolithes  qui  tomba  en  Normandie  en  1803.  La  chute  dei^ 
corps  est  toujours  précédée  de  l'apparition  d'un  globe  ëbflammé 
se  mouvant  avec  une  extrême  vitesse  dans  les  couchéft  très-ra- 
res de  l'atitiosphère.  On  a  vu  de  ces  globes  qui  avaient  le  tnétile 
dianiètre  apparent  que  la  lune,  comme  celui  qu'on  aperçut  en 
I80t  dans  le  Connecticut ,  se  mouvant  avec  la  vitesse  de  \  tny^ 
rlamètre  par  seconde.  Au  bout  d'un  certain  temps,  ces  globes 
éclatent  avec  un  bruit  analogue  à  celui  de  plusieurs  violents 
coups  de  tonnerre,  et  font  entendre  ensuite  un  roulement  moins 
prononcé  et  non  interrompu ,  qui  se  termine  par  des  sifflements 
causés  par  la  chiite  rapide  des  fragments  du  globe.  Presque  todè 
les  aérolithes  offrent  un  aspect  terreux  et  blanchâtre  avec  des 
scories  extérieures.  Ils  sont  ordinairement  composés  de  fer ,  de 
nickel,  de  manganèse ,  de  silice,  de  chaux,  etc.  Mais  les  métanit 
ne  sont  pas  oxydés,  et  Berzélius  n'y  a  jamais  trouvé  de  substance 
hydratée.  Ces  pierres  viennent  donc  d'un  monde  où  il  n'y  a 
jamais  eu  d'eau. 

La  masse  de  fer  natif  tombée  en  Sibérie ,  et  décrite  par  Pallas^ 
pesait  700  kilogr.  Celle  qui  fut  observée  par  M.  de  Humboldt> 
dans  la  Nouvelle-Biscaye,  parait  être  du  poids  de  ao  ooo  kilogr. 

Laplace  petise  que  les  aérolithes  proviennent  des  volcans  Iti^ 
naires.  MM.  Poisson  et  Biot  ont  calculé  que  si  l'un  d'eux  lançait 
un  corps  veré  la  terre  avec  une  vitesse  de  2  50o  mètres  par  se- 
conde, ou  égale  environ  à  6  fois  celle  d'an  boulet  de  24,  ce 
corps  tomberait  sur  la  terre.  Or  cette  vitesse  est  celle  qu'on  a 
reconnue  à  nos  volcans  dans  les  dernières  éruptions. 

Lagrange  et  Gay-Lussac  pensent  que  les  aérolithes  sont  de 
petites  pianotes  f^\x\  ont  échappé  jusqu'alors  à  nos  regards,  et 
qui ,  venant  à  s^etigager  dans  notre  atmosphère ,  éprouvent , 
par  le  contact  de  l'air,  une  élévation  de  température  capable 
d'en  déterminer  l'explosion. 
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161.  hè%  étoiles  Jltanies,  aussi  nomméeê  astéroUkif  sont 
regardées  oomine  ayant  la  même  origine  que  les  aérolithes.  Sui- 
Ttittt  MaSkelin ,  ces  petits  corps  planétaires  s'enflau^ment  en  en- 
trafit  dans  notre  atmosphère ,  mais  ont  en  général  une  yitesse 
assez  grande  pour  ne  pas  s'y  arrêter.  Cependant  M.  Rose  obser- 
va dans  les  Alpes  la  chute  d'une  étoile  filante  qui  se  brisa  contre 
une  montagne.  Les  étoiles  filantes  sont  bien  plus  nombreuses 
dans  l'hémisphère  boréal,  que  dans  l'hémisphère  austral. 

Chaque  année  nods  rencontrons  sur  Técliptique»  vers  le  10 
août  et  le  18  novembre,  deux  courants  ou  estoims  d'étoiles  fi- 
lanteâ,  dites  ;  pour  cette  raison,  périodiques.  Ils  s'interposent 
entre  la  terre  et  le  soleil,  l'un,  du  5  an  il  février^  l'autre  »  du 
10  au  13  mai.  Selon  M.  Ermann  de  Berlin ,  chaque  conjonction 
opère  annuellement  une  extinction  très-notable  dans  les  rayons 
calorifiques  du  soleil,  et  fait  baisser  ia  température  sur  toute 
la  surface  du  globe.  Il  est  même  arrivé  que  le  soleil  s'est  trouvé 
totalement  effacé,  de  sorte  que  les  étoiles  ont  brillé  en  plein  jour. 
Les  astéroïdes  d'août  (et  probablement  aussi  ceux  de  novembre) 
ne  forment  pas  dans  leur  orbite  un  groupe  circonscrit,  mais  y 
sont  presque  uniformément  répartis,  de  manière  que  leurs  em- 
placements respectifs  semblent  constituer  une  espèce  d'anneau 
le  long  de  l'orbite. 

162.  On  appelle  ^^ot7^5  doubles  celles  qui,  examinées  au 
télescope,  se  résolvent  eu  deux  ou  même  trois  étoiles  très-voi- 
sines. Le  grand  nombre  d'étoiles  doubles  observées  ne  permet 
pas  de  supposer  qu'un  tel  tapprochement  soit  purement  acci- 
dentel. On  a  donc  été  conduit  à  les  regarder  comme  des  systè- 
mes stellaires,  formés  de  deux  étoiles  réunies  par  des  lois  parti- 
culières, et  cette  conjecture  a  été  pleinement  vérifiée  par  des 
observations  précises.  William  Herschel,  à  qui  la  science  est 
redevable  de  cette  branche  importante,  observa  plus  de  doo 
étoiles  doubles,  qu'il  répartition  quatre  classes,  d'après  leur  dé- 
gré  d'écartement ,  celles  de  la  prenaière  ^  au  nombre  de  9  7  ^  étant 
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à  moins  de  4"  de  distance,  et  celles  de  la  quatrième,  au  nom- 
bre de  132,  ayant  une  distance  de  16''  à  32''.  Herschel  reconnut 
dans  un  c^tain  nombre  de  ces  systèmes  que  Tune  des  compo- 
santes a  un  mouvement  de  révolution  autour  de  l'autre,  et  as- 
^gna  même  la  durée  de  la  période.  Ainsi ,  dans  l'étoile  y  do 
Lion  y  la  composante  doit  accomplir  sa  révolution  en  1 200  ans  ; 
celle  de  Castor  est  fixée  à  253  ans  ;  l'étoile  y\  de  la  Couronne  a 
déjà  même  accompli  en  1830  sa  période ,  qui  est  de  43  ans. 

Le  nombre  des  étoiles  doubles  s'est  bien  accru  depuis  leur  dé- 
couverte, et  le  dernier  catalogue  de  M.  Struve  le  porte  à  3  057, 
ce  qui  est  énorme  relativement  à  la  totalité  des  étoiles  obser- 
vées. Il  compte  aussi  52  étoiles  triples. 

Voici  les  résultats  obtenus  pour  les  étoiles  doubles  : 


NOMS 

des 
étoiles  doubles. 

RÉVOLUTION 

de  la  petite  étoile 

autour 

de  la  grande. 

DEMI-GRAKD  AXE 

de 
Torbite. 

EXCENTRICrrÉ 

de 
rorbite. 

Yj  de  la  Couronne. 

^  du  Cancer. 

k  de  la  Grande  Ourse. 

70«  d'Ophiucus. 

(  do  Bouvier. 

Castor. 

a  de  la  Couronne. 

6i«  du  Cygne. 

Y  de  la  Vierge. 

Y  du  Lion. 

43  ans. 

55 

58 

80 
117 
253 
287 
452 
629 
1200 

8",9 

4  ,4 

12  ,7 

8  ,1 

3  ,7 

15  ,4 

12   ,1 

0,4161 
0,4667 

0,7582 
0,6113 

0,8335 

c  On  remarque,  en  outre,  le  contraste  des  couleurs  complé- 
mentaires dans  plusieurs  étoiles  doubles^,  dont  la  plus  grande 

*  L'observation  des  étoiles  doubles  oflre  le  meilleur  moyen  d'essayer  les 
grandes  lunettes,  indispensables  dans  tous  les  observatoires,  et  coûtant  an 
moins  de  trente  à  quarante  mille  francs  sans  la  monture.  Car  si  Ton  sait,  par 
exemple ,  qu'avec  un  grossissement  de  deux  cents  fois  on  doit  séparer  com- 
plètement les  deux  étoiles  aujourd'hui  si  voisines,  formant  Tétoile  g  de  la 
Couronne,  on  peut  être  certain  que  toute  lunette,  qui  n'opère  pas  leur  sépa- 
ration complètement  9  est  inférieure  à  celle  qui  donne  ce  résultat. 
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est  ordinairement  ronge  on  orangée,  et  la  pins  petite  blene  on 
verte.  (Voyez,  ponr  plus  de  détails snr  les  étoiles  doubles  et  sur 
le  parti  qn'on  peut  espérer  d'eu  tirer  pour  déterminer  la  vraie 
distance  des  étoiles,  notre  Complément  dn  Cours  de  Cosmo* 
graphie,  n°*  158  à  163.) 

163.  Des  observations  exactes  mettent  hors  de  doute  que 
les  étoiles  ne  sont  pas  exactement  fixes,  mais  soumises  à  des 
déplacements,  qui,  pour  être  très-lents,  n'en  sont  pas  moins 
réels.  Ainsi  les  deux  étoiles  formant  Tétoile  61  du  Cygne,  et 
qni  sont  de  même  grandeur,  ont  conservé  depuis  50  ans  leur 
mémo  distante  de  15'',  mais  se  sont  déplacées  ensemble  sur  le 
ciel  de  4' 23"  pendant  cet  intervalle  de  temps.  L'étoile  (a  de 
Cassiopée,  qui  est  simple,  a  un  mouvement  propre  annuel  de 
3",74.  William  Herschel  pense  quej'ensemble  des  étoiles  com- 
posant la  sphère  céleste  est  entraîné  par  un  mouvement  général 
vers  le  point  du  ciel  diamétralement  opposé  à  l'étoile  ^  d'Her- 
cule. 

164.  On  appelle  en  général  nébuleuses  des  taches  blanches 
de  forme  irrégulière  et  de  grandeur  variable,  qu'on  aperçoit 
çà  et  là  sur  la  voûte  du  ciel,  par  une  nuit  sereine.  Herschel  a 
donné,  en  1833,  le  catalogue  de  2  306  nébuleuses  réparties  en 
trois  classes,  ainsi  qu'il  suit  : 

1^  Les  amas  d'étoiles,  qui  ne  sont  autre  chose  que  des 
étoiles  très-rapprochées,  comme  le  groupe  des  Pléiades;  ce 
groupe  n'offre  à  l'œil  nu  que  6  à  7  étoiles,  et  50  à  60  au  té- 
lescope. La  chevelure  de  Bérénice  est  également  composée 
d'un  grand  nombre  d'étoiles  plus  brillantes  et  plus  écartées. 
Herschel  a  observé  des  amas  globulaires  n'excédant  pas  8'  à  10' 
de  grandeur  angulaire,  et  qui  devaient  contenir  8  à  lO  mille 
étoiles.  La  voie  lactée  est  une  immense  nébuleuse  qui  traverse 
le  ciel  d'un  bout  à  l'autre  de  l'horizon  en  passant  par  les  cons- 
tellations de  F  Aigle,  du  Cygne,  de  Céphée,  d'Andromède,  etc.  ; 
le  télescope  fait  voir  qu'elle  se  compose  de  milliers  de  petites 
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étoiles  tellement  rapprochées;  que,  selon  Herschel^  un  espace 
de  16^  de  long  sur  2^  de  large  en  contient  plus  de  âo  ooo.  Les 
anciens  regardaient  la  voie  lactée  comme  la  ligne  de  réunion 
des  deux  hémisphères  célestes. 

2^  Les  nébuleuses  résolubles ,  où  Fétat  actuel  de  nos  téles- 
copes ne  nous  permet  pas  encore  de  découvrir  des  étoiles,  mais 
où  probablement  on  en  découvrira  plus  tard,  quand  on  aura 
augmenté  leur  pouvoir. 

3^  Les  nébuleuses  proprement  dites ,  ou  qui  probablement 
ne  peuvent  pas  se  résoudre  en  étoiles.  Herschel  les  divise  en  trois 
sections  :  les  nébuleuses  planétaires,  offrant ^  ainsi  que  les 
planètes,  un  disque  rond  ou  ovale  uniformément  lumineux, 
comme  celle  d'Andromède ,  dont  le  disque  circulaire  s'élève  à 
13'' j  les  nébuleuses  stellaires,  dont  Féclat  croissant  uniforme- 
fnent,  à  partir  des  bords,  acquiert  au  centre  son  maximum 
d'intensité;  enfin,  les  étoiles  nébuleuses,  offrant  l'apparence 
d'une  étoile  brillante  entourée  d'un  disque  pâle  et  non  uni- 
forme. 
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CHAPITRE  SIXIEME. 


vomrsiisiiTS  béels  de  ul  terre. 


XXIX. — Preuve  du  mouvement  de  rotation  de  la  terre  sur 

son  axe, 

165.  NoDS  avons  tu  que  la  sphère  céleste  parait  tourner 
autour  de  la  terre  par  un  mouvement  diurne  dirigé  d'orient  eu 
occident,  et  accomplit  une  révolution  entière  dans  l'inter- 
valle d'un  jour  sidéral  ou  de  24  heures.  Si  l'on  réfléchit  aux 
distances  immenses  et  inégales  qui  séparent  les  corps  célestes, 
tels  que  le  soleil,  les  planètes  et  les  étoiles,  d'ailleurs  isolés 
entre  eux,  et  soumis  en  particulier  à  de  grands  changements 
de  distances,  comme  le  prouvent  les  variations  de  leurs  dia- 
mètres apparents,  on  pourra  difficilement  supposer  qu'une 
même  cause  imprime  à  tous  ces  corps  un  mouvement  commua 
de  révolution.  Mais  une  telle  hypothèse  devient  totalement  ah- 
surde  et  tombe  d'elle-même,  si  l'on  calcule  les  vitesses  qui  en 
résulteraient  pour  les  corps  célestes.  En  effet,  dans  cette  hypo- 
thèse, le  soleil ,  1  400  ooo  fois  plus  gros  que  la  terre,  parcour- 
rait 1  000  myriamètres  par  seconde,  Jupiter,  près  de  i  300  fois 
plus  gros  que  la  terre,  parcourrait  6  ooo  myriamètres  par  se- 
conde; Saturne,  12  ooo  myriamètres,  et  Uranus,  25  ooo  my- 
riamètres par  seconde.  Mais  ceci  n'est  rien  ;  dans  la  même  hy- 
pothèse du  mouvement  diurne  de  la  sphère  céleste ,  les  étoiles 
les  moins  éloignées  de  la  terre  auraient  à  parcourir  450  roil- 
lioDs  de  myriamètres  par  seconde,  et  les  autres,  des  espaces 
que  nous  ne  pouvons  concevoir.  Or,  il  ^  a  des  étoil^  Um  plus 
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grosses  que  le  soleil  ;  et  quelle  force  serait  capable  de  les  rete- 
nir dans  leurs  orbites  avec  cette  inimaginable  yitesse? 

166.  Ces  difûcultés  insurniontables  s'évanouissent  dès  qu'on 
attribue  à  la  terre  un  mouvement  de  rotation  de  Touest  à  l'est 
en  24  heures.  Toutes  les  apparences  des  phénomènes  célestes 
s'expliquent  d'ailleurs  également  dans  cette  hypothèse;  en  effet, 
le  lever  du  soleil  ne  sera  plus  produit  par'cet  astre ,  qui /dans 
sa  course  diurne  dirigée  d'orient  en  occident^  atteindra  tel  ho- 
rizon de  la  terre  en  repos,  mais  par  l'horizon  lui-même,  qui, 
par  suite  du  mouvement  de  rotation  de  la  terre  dirigée  d'occi- 
dent en  orient ,  viendra  passer  par  le  soleil  immobile.  Il  en 
sera  de  môme  pour  les  étoiles,  qui ,  par  suite  des  variations  de 
l'horizon ,  seront  successivement  situées  au-dessous  de  son  plan, 
ou  dans  ce  plan,  ou  au-dessus,  et  qui  seront  donc  respective- 
ment invisibles,  à  leur  lever  ou  à  leur  coucher,  ou  visibles. 
Chaque  horizon,  ou  plutôt  sa  méridienne,  décrira  une  surface 
conique  dont  la  moitié  de  l'angle  au  centre  sera  la  hauteur  du 
pôle  au-dessus  de  l'horizon,  et  les  étoiles  contenues  dans  l'inté- 
rieur de  cette  surface  ne  se  coucheront  jamais.  La  rotation  de 
la  terre  explique  toujours  également  bien  tel  phénomène  cé- 
leste que  l'on  veut  considérer. 

167.  Les  voyages  prouvent,  comme  nous  l'avons  vu ,  que 
la  terre  est  un  globe  isolé  dans  l'espace,  et  dont  une  foule  de 
navigateurs  ont  fait  le  tour.  Un  corps  abandonné  à  lui-même 
tombe  sur  la  terre,  mais  la  terre  ne  peut  tomber  dans  l'espace  5 
car  tout  ce  qu'on  dirait  pour  prouver  qu'elle  doit  tomber  d'un 
côté,  s'appliquerait  à  prouver  qu'elle  doit  tomber  de  mille 
autres  côtés.  La  circonférence  de  son  équateur  étant  de  4  000 
myriamètres  environ,  un  point  de  cette  circonférence,  où  la 
vitesse  doit  être  la  plus  grande ,  parcourt  donc  en  une  seconde 
4  000  myriamètres  divisés  par  24  heures  ou  86  400  secondes, 
c'est-à-dire,  environ  462  mètres  (exactement  463*°, 73).  Si  Fou 
rejette  la  réalité  de  ce  mouvement ,  il  faut  nécessairement  ad- 
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mettre  les  450  millions  de  myriamètres  des  étoiles  par  seconde. 
D'ailleurs,  la  vitesse  à  Téquateur,  quoique  assez  considérable, 
n'a  rien  qui  doive  nous  étonner,  puisque  nous  avons  reconnu 
la  réalité  d'un  pardi  mouvement  à  Vénus,  presque  aussi  grosse 
que  la  terre,  et  d'un  mouvement  bien  plus  considérable  à  Ju- 
piter, qui  tourne  sur  lui-même  en  dix  heures,  quoique  1  300 
fois  plus  gros  que  la  terre.  Enfin ,  la  sphère  céleste  doit  offrir  à 
chaque  planète  exactement  les  mêmes  apparences  qu'à  la  nôtre, 
et  cette  seule  considération  suffirait  môme  pour  démontrer  l'ab- 
surdité d'un  mouvement  réel  de  la  sphère  céleste,  puisqu'il  ne 
pourrait  s'effectuer  en  même  temps  autour  de  planètes  diffé« 
rentes,  et  surtout  en  des  périodes  inégales. 

168.  Il  existe  encore  une  foule  de  preuves  du  mouvement 
réel  de  rotation  de  la  terre  autour  de  son  axe.  Nous  allons  passer 
en  revue  les  principales,  en  commençant  par  le  phénomène  des 
vents  alises,  dont  les  vaisseaux  profitent  pour  aller  d'Europe 
en  Amérique.  On  nomme  ainsi  deux  vents  qui  soufflent  sans  in- 
terruption ,  l'un  dans  la  direction  du  nord-est ,  et  l'autre  dans 
celle  du  sud-est.  Quelques  exceptions  locales ,  récemment  signa- 
lées et  sur  lesquelles  l'Académie  des  sciences  vient  d'attirer  l'at- 
tention des  navigateurs ,  n'altèrent  en  rien  les  conséquences  du 
phénomène  général.  La  terre  étant  plus  échauffée  entre  les  tro* 
piques  que  dans  les  autres  zones,  par  suite  de  la  direction  pres- 
que perpendiculaire  des  rayons  solaires,  doit  causer  une  plus 
grande  dilatation  aux  couches  inférieures  de  l'atmosphère  en 
contact  avec  la  surface  du  sol;  cet  air  ainsi  dilaté  devient  plus 
léger  et  s'élève  verticalement  en  s'éloignant  de  la  terre.  Il  est 
alors  remplacé  par  deux  courants  d'air  plus  froid  veinant  des 
régions  polaires,  et  qui  ont  lieu  dans  jes  couches  inférieures  en 
rasant  la  surface  de  la  terre.  L'air  échauffé  des  trc^iques,  s'é- 
tant  élevé  jusqu'à  la  limite  de  son  niveau  naturel,  se  répand  à 
droite  et  à  gauche  vers  les  pôles,  où  il  se  refroidit  par  degrés , 
&  là  il  revient  bientôt  vers  les  tropiques  pour  combler  le  vide 
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causé  par  l'élévation  des  couches  qui  lui  ayaient  succédé  daiiB 
cette  région ,  de  sorte  qu'il  s'établit  deux  courants  continuels , 
i'un  à  la  surface  même  de  la  terre,  et  dirigé  des  pèles  à  Téqua- 
teur,  l'autre  à  la  limite  de  Tatmosphère  et  dirigé  de  l'équateor 
aux  pôles. 

La  terre  tournant  de  l'ouest  à  l'est  autour  de  la  ligne  des  pèles, 
les  points  de  sa  surface  augmentent  graduellement  de  vitesse  à 
partir  des  pôles,  où  elle  est  nulle,  jusqu'à  Téquateur,  où  elle 
atteint  son  maximum ,  et  comme  les  couches  d'air,  dont  la  terre 
est  entourée ,  participent  au  mouvement  du  lieu  où  elles  se  trou- 
vent ,  il  en  résulte  que  les  courants  partis  des  pôles ,  étant  arrivés 
entre  les  tropiques,  tourneront  moins  vite  que  la  surface  au* 
dessus  de  laquelle  ils  se  trouveront  alors.  Cette  différence  de 
vitesse  produira  sur  les  objets  situés  entre  les  tropique^  bâe 
action  dirigée  en  sens  contraire  du  mouvement  de  la  terre  ^ 
e'est-à-dire,  de  Test  à  l'ouest.  Ainsi  les  courants  polaires,  qui« 
sans  la  rotation  de  la  terre»  auraient  causé  de  simples  vents 
nord  et  sud,  prennent,  par  suite  de  cette  rotation,  une  direc- 
tion très4narquée  vers  l'ouest,  et  produisent  ainsi  des  vents 
constants  de  nord-est  et  de  sud-est ,  qui  sont  précisément  les  venti 
alises.  A  réquateur  mémcy  les  deux  courants  polaires,  agissant 
dans  des  directions  opposées  et  avec  des  vitesses  égales ,  doivent 
se  faire  équilibre;  de  sorte  qu'il  ne  doit  y  régner  aucun  ven) 
d'est  :  c'est  ce  qu'on  remarque  en  effet.  Les  vents  alises ,  qui 
doivent  uniquement  leur  existence  au  mouvement  dé  rotatioii 
de  la  terre,  et  n'existeraient  pas  si  ce  mouvement  n'avait  pas 
iieu ,  servent  donc  à  en  démontrer  la  réalité. 

168.  Ce  mouvement  de  laiefre  peut  encore  se  pronver  par 
les  effets  de  la  pesanteur.  On  donne  ce  nom  à  la  force  qui  déter- 
mine la  /ciiute  des  corps  aband()nnés  à  eux*mémes  un  pea  ao- 
dessus  du'fRol.  Cette  force  agit  toujours  dans  une  direction  verA- 
cale,  c'est-à-dire,  perpendiculaire  à  la  surface  des  eaux  tranqdiUeb. 
^ron  snppôséla  terre i9UDobih>  «a  oéiys  abandraméà  h^ 
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ifiém  tombe  toiijonjrs  verticalement.  Si  Ton  admet  la  rotation 
ée  la  terre ,  et  que  le  point  d'où  Ton  abandonne  le  corps  soit 
fm  élevé  au-dessus  du  sol  ^  sa  chute  a  encore  lieu  dans  la  direc- 
tion de  la  verticale.  En  effets  le  corps  étant  soumis  dès  l'origine 
de  son  mouvement  à  deux  forces  qui  sont,  Tune  la  pesanteur 
agissant  selon  la  verticale»  Tautre  là  force  centrifuge  provenant 
de  la  rotation  de  la  terre ,  et  tendant  à  imprimer  au  corps  une 
vitesse  horizontale  égale  à  celle  du  point  de  la  surface  terrestre 
âtué  au-dessous  de  lui ,  il  en  résulte  que  le  corps  se  dirigera  se- 
lon la  diagonale  du  rectangle  construit  sur  ces  forces,  et,  par 
conséquent ,  tombera  encore  verticalement ,  puisque  le  point 
terrestre  correspondant  au  point  de  départ  sera  venu  au  point 
dÎB  dinte,  par  suite  de  la  rotation  de  la  terre.  Tel  un  corps, 
abandonné  du  haut  du  màt  d'un  vaisseau  en  mouvement ,  viei|t 
tomber  au  fM  du  mftt,  comme  dans  le  (cas  de  l'immobilité  du 
vaisseau.  Cependant  un  observateur  placé  sur  le  rivage  lui  voit 
décrire  réellement  une  diagonale  oblique ,  analogue  à  celle  dont 
nous  valons  de  parler.  Hais  lorsque  le  corps  est  situé  à  une  cer- 
taine hauteur  au-dessus  du  niveau  des  mers ,  comme  la  force 
centrifuge  est  à  ce  point  pbis  eonsidérable  qu'au  point  corres* 
pondant  de  la  surface  de  la  terre,  et  que  la  pesanteur  est  au 
contraire  à  peu  près  la  même  pour  tous  deux ,  ie  coips,  se  trou- 
vant sollicité  par  ces  deux  forces,  dès  qu'il  est  abandonné  à  lui- 
même,  doit  tomber  à  l'est  de  la  verticale ,  et  d'autant  plus  loin , 
qu'il  était  plus  élevé  au-dessus  du  niveau  des  mers.  Les  faits 
étant  toujours  parfaitemoit  conformes  aw  résultats  déduits, 
par  le  calcul,  de  la  rotation  de  la  terre,  il  est  évident  que  ce 
mouvement  de  rotation  a  réellement  lieu. 

170.  En  outre,  on  a  reconnu,  par  des  expériences  précises 
et  variées ,  que  la  pesanteur  diminue  sensiblement  et  progressi- 
vement en  allant  du  p61e  è  l'é^iateur,  ce  qui  donne  encore  une 
preuve  des  pins  convaincantes  de  la  rotatic^  4e  la  terre.  Cette 
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première  consiste  dans  l'emploi  d'un  ressort  métallique  en  forme 
de  G  portant  un  poids  à  son  extrémité  supérieure  ;  si  Ton  mesure 
l'ouverture  du  ressort  à  Téquateur,  et,  successivement,  à  des 
stations  de  plus  en  plus  rapprochées  du  pôle ,  on  trouve  que 
cette  ouverture  diminue  de  plus  en  plus  par  l'effet  delà  pesan- 
teur, qui,  augmentant  la  force  du  poids,  à  mesure  qu'on  s'a- 
vance vers  les  pôles,  rapproche  de  plus  en  plus  Textrémité  su- 
périeure de  l'inférieure. 

Le  second  procédé ,  bien  supérieur  au  premier,  est  dû  à  l'em- 
ploi du  baromètre.  Le  mercure  augmentant  de  pesanteur  en 
allant  de  l'éqùateur  au  pôle ,  la  colonne  diminue  progressive- 
ment de  longueur  dans  l'intervalle  de  ces  deux  stations  ex- 
trêmes, et  l'échelle  graduée  fait  connaître  les  variations  qui  en 
résultent. 

Le  dernier  moyen,  qui  est  susceptible  d'une  très-grande 
exactitude,  est  fourni  par  le  pendule.  Lorsqu'on  le  règle  à 
l'éqùateur  de  manière  à  obtenir  une  oscillation  par  seconde, 
ou  86  400  en  24  heures,  on  trouve  que  ce  nombre  augmente 
progressivement  à  mesure  qu'on  s'avance  vers  les  pôles.  A  Paris, 
par  exemple,  le.  pendule  fait  86  ô23  oscillations  en  24  heures; 
la  pesanteur  à  l'éqùateur  et  à  Paris  est  donc  dans  le  rapport  du 
carré  des  nombres  respectifs  d'oscillations,  ou  dans  celui  de  1  à 

J, 00285. 

,  Ces  trois  procédés  donnent  exactement ,  pour  l'aplatissement 

polaire  du  globe,  la  même  valeur  numérique  de  ^du  dia- 
mètre équatorial.  Or,  les  dimensions  de  la  terre  et  le  temps  de 
sa  rotation  étant  connus ,  il  est  facile  de  déterminer  la  yalenr 
do  la  force  centrifuge ^  qui  est  nulle  au  pôle  et  atteint  à  Téqua- 
teur  ^  du  poids  du  corps.  £n  outre ,  la  loi  de  la  pesanteur 
est  donnée.  Calculant ,  d'après  ces  principes ,  la  figure  qui  <con- 
vient  à  l'équilibre  de  la  terre  supposée  d'abord  à  l'état  de  fu- 
sion comme  tout  l'indique,  et  tournant  uniformément  sur  son 
axe  en  24  heures,  on  trouve  un  ellipsoïde  ne  différant  de  ce- 
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Ini  qui  est  donné  par  l'ensemble  des  observations  qae  par  une 
quantité  minime  provenant  de  notre  ignorance  absolue  de  Tin- 
térienr  da  globe.  Donc  la  forme  elliptique  de  la  terre  est  une 
conséquence  immédiate  de  son  mouvement  de  rotation,  sans 
lequel  on  ne  pourrait  l'expliquer.  Le  mouvement  de  rotation 
des  planètes  est  également  cause  de  leur  aplatissement  dans 
le  sens  de  leur  axe,  comme  on  Fa  déjà  reconnu  principalement 
pour  Jupiter  et  pour  Saturne. 

171.  Concluons  de  toutes  ces  preuves  accumulées ,  que  la 
terre  a  réellement  un  mouvement  de  rotation  autour  de  la  ligne 
des  pôles  et  dirigé  de  l'occident  à  l'orient,  en  vertu  duquel  elle 
accomplit  un  tour  entier  en  24  heures,  et  nous  découvre  suc- 
cessivement différentes  parties  de  la  sphère  cëleste.  Tel  un  ba- 
teau, entraîné  par  le  courant  d'un  fleuve  rapide,  offre  au  na- 
vigateur l'apparence  de  rivages  s'enfuyant  derrière  lui  ;  mais  sa 
raison  l'avertit  bientôt  que  les  nombreux  objets  qu'il  aperçoit 
près  des  rives,  étant  indépendants  les  uns  des  autres  et  situés  & 
des  distances  très-diverses ,  ne  peuvent  être  emportés  ainsi  par 
un  mouvement  commun  qui  les  transporte  ensemble  derrière 
lui;  de  sorte  qu'il  est  forcé  d'attribuer  cette  illusion  à  la  marche 
du  bateau ,  qu'il  pourrait  sans  cela  croire  immobUe,  au  moins 
momentanément  y  et  qu'il  croirait  réellement  tel  s'il  avait  ton* 
jours  les  yeux  fermés. 

Comme  le  préjugé  de  l'immobilité  de  la  terre  était  enraciné 
depuis  fort  longtemps ,  le  système  de  Copernic  fit  soulever,  à  sa 
naissance ,  une  foule  d'objections.  On  alla  même  jusqu'à  invo- 
quer l'autorité  de  la  Bible,  où  il  est  dit  que  Josué  commanda 
au  soleil  de  s'arrêter,  ce  qu'il  ne  pourrait  faire,  dit-on,  si  le 
soleil  ne  se  mouvait  pas  réellement.  Mais  on  ne  doit  évidem- 
ment regarder  ces  paroles  que  comme  une  expression  du  lan- 
gage ordinaire.  Les  astronomes  disent  bien  maintenant ,  le  so- 
leil se  lève ,  le  soleil  se  couche ,  et  mettent  dans  les  almanachs 
les  heures  du  lever  et  du  coucher  du  soleil ,  quoiqu'ils  sachent 
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inen  que  le  soleil  art  immobile;  Us  se  ^erv^t  «mi  d^^PP^^^^^ 
ces  pdur  se  confoniier  au  langage  regu  dans  la  société  ;  et  si  on 
iMtronome  Tocllait  indiquer  l'heure  dn  lever  da  soleil  à  Paris, 
en  disant  :  r  jje  plan  de  Tborizoni  qni  fait  avec  Taxe  du  monde 
«n  angle  de  48^  éo'  i^'^t,  Tiendra  s^  diriger  sur  le  soleil  à 
une  certaine  btiure  i  par  son  bord  oriental ,  »  certainement  il 
serait  compris  de  bien  peu  de  personnes.  D'ailleurs  l'auteur  de 
la  Bible  n'a  pas  eu  l'intention  de  tout  ei^primer  avec  une  vérité 
iliatbématique  ;  car  il  y  est  bien  dit  aussi  qu'un  vase  a  un  pied  de 
diamètre  et  trois  pieds  de  tour  ^  absolument  de  la  même  ma 
nière  qu'on  dit^  de  nos  jours,  qu'un  cercle  de  1  mètre  de  rayon 
a  8  mètres  de  circonférence.  Or»  tout  le  monde  sait  que  le  rap- 
jport  de  3  à  1  est  la  plus  grossière  approximation  de  celui  de  la 
circonférence  au  diamètre»  rapport  d'ailleurs  incommensurable 
(^  qui  est  égal  à  9,1415... 

XXX.  Preuwi  du  mouvement  de  translation  de  /a  terre  au- 
tour du  soleil.  -^  Explication  des  saisons  et  de  l'inéffaUUé 
des  jours  dans  cette  hypothèse^ 

i72.  Nous  venons  d'établir  que  la  terre  a  un  mouvem^t 
.de  rotation  exactement  semblable  à  celui  qu'on  à  déjà  reconnu 
dans  toutes  les  planètes ,  et  dirigé  de  même  de  l'occident  à  l'o- 
;  rient.  Pour  que  l'analogie  soit  complète^  il  faut  que  la  terre 
ait  également  un  mouvement  de  translation  autour  du  soleil, 
.comme  les  lois  de  Kepler^  obtenues  sur  des  observations  direc- 
tes et  indépendamment  de  toute  hypothèse  sur  le  repos  ou  le 
.  mouvement  de  la  terre  ^  l'établissent  pour  les  planètes.  Or,  il 
est  très-difficile  d'admettre  que  le  soleil,  foyer  commun  de  tou- 
tes les  ellipses  des  planètes ,  les  entraîne  réellement  avec  lui 
dans  un  mouvement  annuel  autour  de  la  terre.  A  quoi  bon 
tout  cet  échafaudage ,  si  péniblement  élaboré  autour  d'un  grain 
de  sable  immobile  dans  l'espace?  ^ 
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L'iOiMr^oa  jonrnàlièra  du  soWl  mus  a  n«tié  qoe^  in 
de  la  terre,  1|  se  projette  oba^e  jour  sur  Btie  étoile  difUrante, 
on  nous  offinmt  nH  diamètre  apparent  fariable  ^  et  qà'il  parait 
ainsi  déerirey  antonr  de  la  terre  eommé  foyer ,  une  ellipie 
dont  le  rayon  Tecteor  pareoort  def  surfaces  égalep  dans  des 
toflpft  égaux.  Or,  ees  apparences  restent  identiquement  les  niè^ 
mes,  si  l^on  suppose  le  soleil  immobile  et  la  terré  fin  ttoave<' 
mefat.  Celles  décrit  alors  antonr  du  foyer  eommim  des  planètes, 
ane  ellipse  dont  le  rayon  Teoteor  parcourt  des  espaeès  égÊXât 
dms  des  temps  égaux ,  et  vérifie  parfaitement  les  denx  pranièi 
res  lois  de  Kepler.  Bn  entre,  elle  satisfait  également  à  )a  treU 
sîème  loi ,  puisque  le  carré  dn  temps  de  sa  réfointièn,  qai  est 
de  806^',f  &,  est  an  oarré  dn  temps  de  la  révolntion  d'une  qnel*< 
conque  des  planètes  >  [dans  le  rapport  dés  cubes  des  disUmces 
moyennes  de  la  terre  et  de  cette  planète  au  soleil. 

179.  De  là  résulte  en  fayenr  du  mouvement  annuel  de  la 
VOM  une  très-forle  présomption  qui  ne  tarde  pas  à  se  chaliger 
m  certitude ,  si  Von  réfléchit  aux  énormes  vitesses  que  de« 
viaioit  avoir ,  dans  leur  mouvement  autour  de  la  terre  en  re^ 
pos,  Jupiter ,  la  plus  grosse  des  planètes ,  Saturne,  dix  fois  plus 
loin  que  le  soleil ,  et  surtout  Urauus,  reculé  à  la  limite  de  notre 
système,  dont  nous  avons  déjà  calculé  lès  orbites  autour  du  so*« 
leil.  Or  )  cette  extrême  complication  de  mouvement ,  inoom* 
préhennble  d'ailleurq ,  diiparatt ,  dés  qu'on  admet  le  monve» 
ment  de  translatiou  de  la  terre  autour  du  soleil. 

174.  Dans  cette  même  hypothèse ,  les  stations  et  les  rétro* 
gradation  des  planètes  ^  autrement  inexplicables ,  deviennent 
\m  fiût  trèe-facile  à  concevoir ,  et  résultent  immédiatement  de 
la  différence  de  leur  mouvement  par  rapport  à  celui  de  la  terre« 
Les  ancieiis ,  qui  avuent  remarqué  ces  stations  et  rétrograda* 
tkms ,  s'en  rendaient  compte  en  supposant  que  les  planète»  se 
mouvaient  dans  des  cercles  dont  le  centre  parcourait  Un  autre 
<^ale»  et  qu'ils  nommai^t  pour  eette  nmn  éftiçycleêf  mm 


cbaqne  fms  cpi'tm  déocmyrait  de,  nouvelles  irrégolarilés  dans  les 
mouvements  planétaires ,  il  fallait,  pour  les  expliquer ,  entasser 
les  épicyles  Tun  sur  l'autre.  D'ailleurs  ce  système  tombe  de  lui- 
même,  se  trouvant  en  contradiction  avec  les  variations  des  dia* 
mètres  apparents,  que  les  anciens ,  privés  de  lunettes  et  de 
micromètres,  ne  pouvaient  observer.  Copernic,  astronome  prus- 
sien, né  à  Thorn ,  frappé  de  cette  extrême  complication  du  sys- 
tème de  Ptolémée,  trouva  dans  les  écrits  d'Aristote  que  les  Py- 
thagoriciens mettaient  le  soleil  au  centre  du  monde,  et  faisaient 
tourner  la  terre  et  les  autres  planètes  autour  de  lui.  Ayant  raàri 
cette  opinion ,  et  comparé  toutes  les  observations  astronomiques 
connues,  il  en  conclut  le  vrai  système  du  monde  qu'il  publia 
dans  ses  Révolutions  célestes,  (  Voyez  ^  pour  plus  de  détails  sur 
te  système  des  épieycles ,  notre  Complément  du  Cours  de  Gos« 
mograpbie,  n^  I4l.) 

175.  Voyons  maintenant  à  quoi  se  réduisent  les  stations  et 
les  rétrogradations  des  planètes,  et  prenons  Vénus  pour  exem- 
ple. Cette  planète  a,  comme  Mercure,  une  vitesse  bien  plus 
grande  que  la  terre;  car,  en  comparant  les  circonférences  des 
orbites  aux  temps  des  révolutions  sidérales,  on  trouve  que  la  vi- 
tesse de  Mercure  est  de  394  myriamètres  (exactement  293,765), 
par  minute;  celle  de  Vénus  de  315  myriamètres  (exacte- 
ment 214,902  ) ,  et  celle  de  la  terre  de  183  myriamètres  (exac« 
tement  182,772).  Par  conséquent,  si  Ton  prend  des  arcs  égaux 
entre  eux  pour  représenter  les  déplacements  journaliers  moyens 
de  la  terre  sur  son  orbite,  les  mêmes  déplacements  seront  re- 
présentés sur  Torbite  de  Vénus  par  des  arcs  égaux  entre  eux , 
mais  plus  grands  que  les  premiers.  A  l'époque  de  la  conjonction 
inférieure,  nous  rapportons  Vénus  et  le  soleil  à  un  même  point 
du  ciel;  alors  la  terre  et  Vénus  se  meuvent  dans  le  même 
sens  et  presque  perpendiculairement  au  rayon  visuel  mené  de 
ruûe  à  l'autre;  mais  Vénus,  ayant  une  plus  grande  vitesse, 
parcourra  dans  le  même  temps  un  arc  bien  plus  grand  que  la 
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terre;  ptar  conséqueiit^  le  lendemain  de  eette  GOiifonetion, 
nous  rapporterons  sur  le  ciel  la  position  du  soleil  à  un  point 
sitoé  en  ayant  du  premier ,  et  la  position  de  Vénus ,  au  con- 
traire, à  un  peint  situé  en  arrière ,  de  sorte  que  le  mouTement 
de  Yénos  nous  paraîtra  rétrograde.  Il  en  sera  encore  de  même 
les  jours  suivants  par  la  même  raison ,  jusqu'à  ce  que  Tobli- 
qoité  du  m(Kiyement  de  Vénus,  parcourant  une  orbite  intérieure 
à  celle  de  la  terre,  vienne  à  compenser  exactement  Texcèsde 
sa  vitesse ,  et  fasse  avancer  parallèlement  à  lui-même  le  rayon 
visuel  mené  de  la  terre  à  Vénus ,  qui  nous  paraîtra  donc  alors 
stationnaire.  Cette  planète,  continuant  à  s*avancer  sur  son 
orbite,  devance  la  teixe  à  cause  de  sa  plus  grande  vitesse,  et 
son  mouvement  rapporté  aux  étoiles  ^vient  direct. 

L'époque  de  la  station  arrive  entre  la  conjonction  inférieure, 
où  le  mouvement  de  Vénus  est  rétrograde ,  et  celui  de  sa  {dus 
grande  élongation ,  où  il  est  direct.  Le  mouvement  de  Vénus 
est  alors  direct,  parce  que  celui  de  la  terre  est  presque  per* 
pendiculaire  au  rayon  visuel  mené  de  la  terre  à  Vénus ,  dont 
la  vitesse  est  plus  ccmsidérable.  A  l'époque  de  la  conjonction 
supérieure,  nous  projetons  Vénus  et  le  soleil  en  un  même 
point  du  ciel  ;  mais  comme  elle  se  meut  alors  en  sais  con-  • 
trûre  de  la  terre ,  avec  une  vitesse  plus  grande ,  et  que  les 
deux  mouvementssont  perpendiculaires  au  rayon  visuel,  elle 
pandtra  le  lendemain  s'être  avancée  plus  que  le  soleil  sur  la 
sphè*e  c^este,  et  son  mouvement  sera  direct.  Il  en  sera  de 
même  les  jours  suivants,  jusqu'à  ce  qu'enfin  son  mouvement 
étant  devenu  assez  oblique,  par  rapport  au  rayon  de  projec-» 
tion,  pour  compenser  l'excès  de  sa  vitesse,  le  rayon  reste  un 
certain  t^nps  parallèle  à  lui-même,  et  semble,  pendant  ce 
temps,  rencontrer  la  sphère  céleste  en  un  même  point;  alors 
Vénus  paraîtra  de  nouveau  stationnaire,  après  quoi  son  mou- 
vement deviendra  rétrograde  jusqu'à  la  conjonction  inférieure. 
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et  l'on  Tflrnt  neaameaoBT  la  même  série  à*wppumosM  énm 
ani  mêmes  eanees. 

176.  Lee  atatiom  et  rétrogradations  des  plaaètessapérieoris 
ne  sont  pas  pins  difAdles'à  expliquer.  La  vitesse  de  là  terre, 
qui  est  de  laa  myriamètreë  par  minute,  est  plus  considérable  que 
celle  de  ces  planètes,  de  Jupiter,  par  eiem]^e ,  qui  paroourt  un 
aro  jettlement  de  80  myriamètres  par  minute ,  et  par  consé^ 
qtteat  n'atteignant  pas  la  moitié  de  Tare  parcouru  par  la  terre 
dans  le  ibèmé  temps.  Jupiter  àe  trouvant  en  opposition,  nous 
le  projetons  sur  un  point  iu  ciel  diamétralement  opposé  an 
soleil;  alors  son  mouvement  a  lieu  dans  le  même  sens  que  celui 
de  la  terre,  et  tous  deux  sont  presque  perpendionlaires  au 
rayon  de  projection;  comme  il  parcourt  en  un  jour  un  arc  plus 
petit  que  la  terre,  le  lendemain  nous  rapporterons  sa  position 
à  un  point  du  ciel  situé  en  arrière  du  premier ,  de  sorte  que 
son  mouvement  nous  paraîtra  rétrograde.  Il  en  sera  dé  même 
les  jours  suivants,  jusqu'à  ce  que  le  mouvement  delà  terre, 
qui  parcourt  une  orbite  intérieure  à  celle  de  Jupiter,  devenant 
aeses  oblique  pai*  rapport  au  rayon  de  projection  pour  comn 
penser  Texcès  de  sa  vitesse,  ce  même  rayon  reste  parallèle  pen*> 
dant  un  certain  temps ^  qui  égale  ici  19  jours ,  et  semble ,  vu  la 
grande  distance  des  étoiles,  roicontrer  la  sphère  céleste  au 
même  point.  Alors  Jupiter  nous  paraîtra  stationnaire  poidasi 
tout  cet  intervalle  de  temps;  il  {nrendra  ensuite  un  mouve- 
ment apparent  direct  qu'il  conservera  jusqu'à  ce  que,  se  rap- 
prochant de  l'opposition ,  le  rayon  de  projection  reste  encore 
de  nouveau  parallèle  à  lui-^même.  Jupiter  paraîtra  donc  de  nou- 
veau stationnaire,  et,  après  cette  seconde  station,  reprendra 
sen  mouvement  rétrograde  qu'il  conservera  jusqu'à  l'opposi- 
tion. Il  en  est  de  même  peur  les  autres  planètes  supàieures, 
comme  Saturne  et  Uranus  dont  le  mouvement  est  encore  plus 
lent  (69,197  et  4l,73i  myriamètres  par  minute),  parce  qu'elles 
sont  plus  éloignées  du  soleil,  ce  qui  rend  plus  fréquentes  leurs 
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oppArftioi»,  et,  pur  suito  looi»  stiK^on^  et  rétro(|radatiop9. 

177.  Ces  stations  et  rétrogradations,  déternûnées  par  le 
ealcal  dans  la  sûppotÉkion  du  mouyeaient  elUptique  de  la  terr^ 
autour  du  soleil ,  ont  la  précision  des  observations  elles-mêmes^ 
d'où  il  résulte  que  cette  hypothèse»  sans  laquelle  les  mouve- 
hienls  extraordinaires  des  planètes  sont  absolument  inexplica* 
blés,  est  conforme  |i  la  réalité,  et  que  la  terre,  soumise  aussi 
bien  qne  les  planètes  aux  lois  de  Kepler  qu'elle  vérifie  parfaite- 
ment d'ailleurs,  décrit  une  ellipse  autour  du  soleil  comme 
foyer,  hvec  une  vitesse  moyenne  réciproquement  proportionnelle 
à  la  racine  carrée  de  sa  distance  moyenne  au  soleil. 

€eb  preuves  du  mouvement  de  la  terre  autour  du  soleil, 
quoique  très-concluantes ,  ne  sont  cependant  pas  directes,  et 
n'ont  pas  à  la  rigueur  le  caractère  suffisant  pour  établir  défini- 
tivement Un  fait  d'une  aussi  grande  importance.  Or,  il  est 
une  démonstration  mathématique  de  la  réalité  de  ce  mouvement 
de  translation;  et  c'est  le  phénomène  connu  sops  le  nom  de 
Yaberration  de  la  lumière  qui  nous  la  fournit. 

178.  Si  un  observateur  en  repos  reçoit  un  rayon  lumineux 
émané  d'une  étoile  et  se  mouvant  librement  en  ligne  droite,  |1 
verra  l'étoile  sur  le  prolongement  du  rayon  et  par  conséquent 
à  sa  téritable  place.  Afais  si  l'observateur  se  meut  avec  une  vi- 
tesse qui  ne  puisse  être  négligée  par  rapport  h  celle  de  la  lu- 
mièrç,  quoique  beaucoup  plus  petite,  son  œil,  par  suite  de  ce 
mouvement^  choquera  le  rayon  lumineux ,  dont  à  son  tour  il 
éprouvera  une  pression  composée  de  la  vitesse  de  la  lumière  et 
de  la  sienne  propre  dirigée  en  sens  contraire.  Par  conséquent,  le 
rayon  lumineux  n'ira  pas  se  peindre  au  centre  de  la  rétine  dans 
sa  direction  primitive,  mais  suivant  la  diagonale  du  parallélo- 
gramme construit  sur  cette  direction  et  sur  la  direction  inverse 
de  son  propre  mouvement,  avec  la  valeur  des  deux  vitesses. 
L'observateur  verra  donc  .l'étoile  dans  le  prolongement  de 
cette  diagoàale^  et  par  conséquent  das$  im  lifu  différent  de 
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celui  qu'elle  occupe  réellement.  C'est  ce  qui  arrive  en  effet,  et 
donne  lieu  au  phénomène  qu'on  appelle  YaberraHon  de  la 
lumière.  La  grandeur  du  déplacement  donne  la  Taleor  de  Ta* 
berration. 

179.  La  terre  se  ment  autour  du  solâl  avec  une  vitesse  qui 
est  d'environ  3  myriamètres  (3,0462)  par  seconde»  et  qui 
change  à  chaque  instant  de  direction.  La  vitesse  de  la  lumière 
est,  comme  nous  l'avons  vu  (  144) ,  de  31021,9178  myriamè* 
très  par  seconde ,  et  par  conséquent  ne  peut  être  regardée 
comme  infinie  par  rapport  à  celle  de  la  terre.  Supposons  d'abord 
que  le  rayon  lumineux  ST  (fig.  33  ),  parti  de  l'étoile,  soit  per- 
pendiculaire à  la  direction  TT  du  mouvement  de  la  terre. 
Construisons  sur  ces  deux  directions ,  et  avec  les  vitesses  rela- 
tives de  la  lumière  et  de  la  terre,  le  parallélogramme  S  TT' S' ; 
l'observateur  verra  le  rayon  lumineux  dans  la  direction  de  la 
diagonale  TS'.  Or,  le  triangle  rectangle  STS'  donne 

1  :  tang  S'TS  ::  3i02i,9i78  :  3,0462,  d'où  l'on  conclat 
tang  S'TS  =  tang  20",25426.  Ainsi  l'angle  d'aberration  est 
20",25  en  se  bornant  à  deux  décimales.  L'axe  du  télescope  de- 
vra donc  être  dévié  du  vrai  lieu  de  l'étoile  d'un  angle  égal 
à  20",25  pour  qu'on  puisse  l'apercevoir. 

180.  Si  le  rayon  ST  (fig.  34)  est  oblique  par  rapport  à  la 
direction  TT'  de  la  terre ,  on  aura  toujours 

ST  :  TT'  ::  31021,9178  :  3,0462  ::  1  :  tang  20^,25 

ou  ::  1  :  sin  20",25;  car,  pour  d'aussi  petits  angles,  on  peut 
substituer  le  sinus  à  la  tangente.  Mais  le  triangle  STT'  donne 
ST  :  TT'  ::  sin  ST'T  :  sinTST  ou  STS"  ::  i  :  sin  20",25. 
L'angle  d'aberration  STS',  étant  très-petit,  peut  être  sub- 
stitué à  son  sinus  ;  par  conséquent ,  la  proportion  ci-dessus  de- 
viendra 

sin  ST'T  :  STS'  ::  1  j  sin  20",25,  d'où 
STS=sinsrT:  sin  20",25.  L'angle  d'aberration  est  donc 
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proportionnel  au  sinus  de  l'angle  formé  par  la  direction  da 
mouvement  de  la  terre  dans  l'espace  avec  le  rayon  visuel.  La 
formule  montre  que  l'aberration  atteint  son  maximum  de 
^o",2S,  lorsque  l'angle  est  droit,  et  qu'elle  devient  nulle  seule- 
ment dans  le  cas  où  cet  angle  est  nul ,  c'est-à-dire  lorsque  le 
rayon  yisad  est  parallèle  au  mouvement  de  la  terre.  L'angle 
d'aberration  pour  le  soleil  a  une  valeur  constante  égale  au  ma- 
ximum, parce  que  roii)ite  terrestre  pouvant  être  considérée 
comme  une  cii'conférence  dont  cet  astre  occupe  le  centre,  la 
terre  reçoit  toujours,  on  à  fort  peu  près,  ses  rayons  dans  une 
direction  perpendiculaire  à  celle  de  son  mouvement. 

L'angle  d'aberration  peut  aussi  se  calculer  par  le  temps  que 
la  lumière  met  à  venir  du  soleil  à  la  terre,  et  qui  est  (  144)  de 
8'  1 3",  2.  Pendant  ce  temps ,  la  terre  parcourt  sur  son  orbite  un 
arc  qui  est  donné  par  la  proportion 

35^,25638039  :  360**  ::  8'  13",2  OU  493",  2  :a?=20",26426 

comme  la  première  fois. 

Donc  le  soleil  doit  paraître  en  avant  de  son  lieu  réel, 
de  la  quantité  20^925,  parallèlement  à  la  direction  du  moU' 
vemefU  de  la  terre. 

181.  La  terre,  changeant  à  chaque  instant  de  direction 
dans  cette  orbite,  chasse  donc  toujours  devant  elle  les  rayons 
lumineux  qu'elle  reçoit  des  astres ,  de  sorte  que  la  direction  de 
ces  rayons  yarie  sans  cesse  avec  la  sienne.  11  suit  de  là  que  nous 
ne  voyons  jamais  les  astres  à  leur  véritable  place  ;  que  par  l'effet 
de  cette  illusion,  leur  lieu  apparent  doit  osciller  autour  de  leur 
lieu  vrai;  et  que  la  période  de  ces  oscillations  doit  être  exacte- 
ment d'une  année.  Le  mouvement  de  rotation  de  la  terre  doit 
produire  des  effets  analogues:  mais  ce  mouvement,  n'étant 
même  à  l'équateur  que  de  464  mètres  par  seconde,  est  ainsi  65 
fois  plus  faible  que  celui  de  translation  qui  est  de  30  472  mètres 
par  seconde;  par  conséquent  l'effet  qui  en  résulte  n'augmentant 
qae  de  l  de  seconde  au  plus  la  valeur  précédente  de  l'angle 


ij4  ^OSMOftfiAPHIB. 

d'aberration,  est  fort  peu  sensible,  et  nous  n'y  aurons  pas 

égard. 
L'aberration  fait  varier  les  ascensions  droites  et  les  déclinai- 

• 

sons  apparentes  de  toutes  les  étoiles,  et  la  valeur  de  ces  varia- 
tions est  facile  à  calculer.  Les  résultats  du  calcul  sont  que 
chaque  étoile  doit  décrire  sur  la  sphère  céleste  une  petite  ellipse 
dont  le  centre  est  le  lieu  vrai  de  l'étoile ,  c'est-à-dire  le  point 
où  on  la  verrait  si  la  terre  était  immobile.  Or,  si  l'on  observa 
chaque  mois  la  déclinaison  et  l'ascension  droite  d'une  toile 
quelconque ,  et  qu'on  lui  fasse  subir  les  corrections  relatives  à 
la  précession  ainsi  qu'à  la  nutation,  on  trouve  que  l'étoile  n'est 
jamais  à  la  môme  place ,  mais  occupe  successivement  différents 
points  dont  la  réunion  forme  une  ellipse  exactement  égalé  à 
celle  qu'on  déduit  de  la  théorie  de  l'aberration. 

L'ellipse  formée  par  la  réunion  des  lieux  apparents  de  cha^ 
que  étoile  est  semblable  et  parallèle  k  l'orbite  terrestre,  mais 
son  grand  axe  est  perpendiculaire  à  celui  de  cette  orbite ,  parce 
que  la  terre  ayant  sa  plus  grande  vitesse  au  périgée  et  sa  plus 
petite  à  l'apogée,  le  déplacement  de  l'étoile,  résultant  de  oette 
vitesse  et  de  celle  de  la  lumière,  atteindra  son  maximian  dans 
ie  premier  cas ,  et  son  minimum  dans  le  second.  L'étoile  pa- 
rait décrire  annuellement  ceUe  dlipse  de  l'ouest  à  l'e^  et  en 
devançant  toujours  la  terre  de  90^  dans  son  orbite.  L'étoile 
placée  au  pôle  de  l'écliptique  paraît  décrire  on  cercle  de  U0'\2& 
de  rayon ,  parce  qu'alors  les  rayons  de  l'étoile  sont  perpendir- 
culaires  à  l'écliptique  qui  d'ailleurs  diffère  peu  d'un  cercle. 
Mais  la  lai^ur  de  l'ellipse  diminue  en  même  temps  que  la  lati- 
tude de  l'étoile,  sa  longueur  restant  toujours  de  4i".  Si  l'étoile 
est  dans  le  plan  de  l'écliptique,  elle  décrira  un  petit  are  de  4 1" 
qui  nous  paraîtra  une  ligne  droite  ;  et  si  en  outre  la  dinctioo 
du  mouvement  de  la  terre  est  parallèle  à  oelle  du  rayon  lumi- 
neux ,  Taberration  sera  nulle,  de  sorte  qu'on  vxvra  Tétoiie  à  sa 
vraie  place.  L'observation  suivie  de  tous  ces  phteomèB^  remap- 
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qnables  offre  une  concordance  parfaite  avec  les  résultats  déduits, 
parle  calcul,  du  mouvement  de  la  terre  autour  du  soleil,  ^ar 
conséquent,  ils  donnent  une  preuve  mathématique  de  la  réalité 
de  ce  mouvement  ;  car  ils  n'auraient  pas  lieu ,  si  ce  mouvement 
n'existait  pas,  et  il  est  absolument  impossible  de  leur  assigner 
une  autre  cause.  L'aberration  établit  donc  déQnitivement  la  vé- 
rité du  mouvement  de  translation  de  la  terre,  auquel  les  star 
tiens  et  les  rétrogradations  apparentes  des  planètes  donnaient 
déjà  les  plus  grandes  probabilités. 

188.  La  variété  des  saisons  s'explique  trés-fkcilement  dans 
l'hypothèse  du  mouvement  de  la  terre.  Car  pendant  toute  fa 
dorée  d'une  révolution  de  la  terre  autour  du  soleil ,  son  axe  dé 
rotation  reste  constamment  parailèleà  lui-même,  puisque  tous  ses 
points  sont  animés  de  vitesses  égales  et  parallèles.  I^e  plan  dé 
Téquateur  terrestre,  qui  est  perpendiculaire  à  cet  axe,  restera 
done  toujours  aussi  parallèle  à  lui-même,  et  viendra  passer  par 
le  soleil  chaque  fois  que  la  terre  accomplira  une  demi-révolu- 
tion dans  son  orbite.  Alors  il  y  aura  équinoxe.  L'équateur  res* 
tera  donc  six  mois  au  nord  et  six  mois  au  midi  du  soleil  ;  et  sel 
deox  positions  les  plus  éloignées,  qui  sont  à  23^  27' 40'^  tant 
au  nord  qu'au  midi,  feront  les  solstices.  Or,  les  équinoxes  et  les 
solstices  déterminent  le  commencement  des  quatre  saisons  de 
Tannée.  lies  saisons  restent  donc  les  mêmes  dans  Thypothèse  dil 
mouvement  ou  du  repos  de  la  terre. 

lâS.  On  a  vu  (56)  que  l'inégalité  des  jours  dépend  de  la  po* 
sition  du  soleil  par  rapport  à  l'équateur ,  ou  de  sa  déclinaison. 
Cette  déclinaison  reste  la  même  pour  un  certain  jour  de  Tanoée, 
soit  que  le  soleil  tourne  autour  de  la  terre,  en  décrivant  une 
circonférence  parallèle  à  l'équateur,  soit  que  la  terre  tourne 
autour  du  soleil  de  manière  que  le  plan  de  son  équateur  reste 
toojouts  parallèle  à  lui-même,  ce  qui  a  réellement  lieu.  Le 
rayon  mené  du  centre  du  soleil  au  centre  de  la  terre  sera  per- 
peBdleulatre  au  pian  qui  sépare  rhèmisptière  obscur  de  Thé- 
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misphère  édairé^  et  rencontrera  la  surface  de  la  terre  en  un 
point  qai  aura  le  soleil  à  son  zénith ,  de  sorte  qu'à  cet  instant 
il  sera  midi  pour  ce  point.  La  terre  continuant  à  tourner  sur 
elle-même,  le  rayon  rencontrera  successivement  tous  les  points 
de  la  surface  terrestre  situés  sur  le  même  parallèle,  et  tous  ces 
points  ayant  leur  midi  déterminé  par  une  même  position  du 
rayon  solaire,  la  longueur  de  ce  jour  sera  la  même  pour  tous 
ces  points.  Le  lendemain,  la  terre  continuant  son  mouvement 
de  translation  autour  du  soleil ,  le  rayon  joignant  le  centre  du 
soleil  au  centre  de  la  terre  ne  rencontrera  plus  sa  surface  dans 
la  même  série  de  points.  Les  nouveaux  points  d'intersection 
seront  situés  sur  un  parallèle  plus  éloigné  ou  plus  rapproché 
de  réquateur  que  le  précédent,  selon  l'époque  de  l'année,  de 
{sorte  que  ce  jour  sera,  selon  le  cas,  plus  court  ou  plus  long 
que  le  premier. 

Au  21  mars,  le  rayon  solaire  dirigé  au  centre  de  la  terre 
rencontre  sa  surface  en  un  point  de  l'équateur,  de  sorte  que  le 
plan  qui  sépare  l'hémisphère  obscur  de  l'hémisphère  éclairé 
passant  ce  jour-là  par  Taxe  de  rotation  de  la  terre,  chaque  ho- 
rizon voit  le  soleil  pendant  12  heures  et  le  perd  de  vue  pendant 
12  heures.  Alors  le  jour  est  égal  à  la  nuit  par  toute  la  terre ,  et 
la  déclinaison  du  soleil  est  nulle,  c'est  l'équinoxe  du  printemps 
pour  l'hémisphère  boréal.  L'équateur  venant  au  midi  du  soleil, 
le  rayon  solaire,  mené  comme  ci-dessus,  rencontre  la  surface 
terrestre  au  nord  de  l'équateur ,  ou,  ce  qui  est  la  même  chose , 
le  soleil  prend  une  déclinaison  boréale  déterminée  par  cette  inter- 
section. Les  jours  grandissent  donc  progressivement  pour  Thé- 
misphère  boréal,  et  diminuent  pour  l'hémisphère  austral,  jus- 
qu'à ce  que  cette  déclinaison  boréale  égalant  23"  27' 40'',  le 
jour  soit  devenu  le  plus  long  possible  pour  le  premier  hémi- 
sphère ,  et  le  plus  court  possible  pour  le  second.  C'est  alors 
l'époque  du  solstice  d'été  pour  l'un ,  et  du  solstice  d'hiver  pour 
l'autre.  La  déclinaison  boréale  du  soleil  diminuant  ensuite. 
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los  jours  se  raccourcissent  pour  rhémisphère  boréal  et  grandis» 
sent  pour  l'hémisphère  austral;  après  quoi  Féquateur  venant 
au  nord  du  soleil ,  celui-ci  prend  par  rapport  à  Féquateur  une 
déclinaison  australe,  et  les  mêmes  variations  dans  la  durée  des 
jours  se  reproduisent  dans  un  ordre  inverse.  L'équateur  restant 
six  mois  de  suite  au  midi  do  Féquateur  et  six  mois  au  nord , 
il  en  résulte  que  chaque  pôle  verra  le  soleil  pendant  six  mois 
et  le  perdra  de  vue  pendant  les  six  mois  suivants,  de  sorte 
qa'il  aura  successivement  un  jour  de  six  mois  et  une  nuit  de 
six  mois.  Le  jour  du  solstice  d'été  pour  Fhémisphère  boréal, 
le  cercle  arctique ,  situé  à  2 3**  2 7' 4 o'' du  pôle,  reste,  pendant 
le  temps  de  la  rotation  diurne  de  la  terre,  au-dessus  do 
plan  qui  sépare Fhémisphère  obscur  de  Fhémisphère  éclairé; 
par  conséquent  il  a  un  jour  de  24  heures  ;  le  cercle  antarctique, 
restant  au-dessous  du  miême  plan  pendant  le  même  temps,  a  une 
nuit  de  24  heures.  On  voit  donc  que,  dans  Fhypothèse  du  mou- 
Tement  de  translation  de  la  terre  autour  du  soleil,  Finégalité  des 
jours  s'explique  également  bien  pour  tous  les  points  de  sa  surface. 

XXXI.  —  Précession  et  Nutation. 

184.  Nous  avons  dit  (84)  que  la  précession  des  équinoxes 
produit  Fapparence  d'un  mouvement  très-lent  du  ciel  étoile 
antoor  delà  ligne  des  pôles  de  Fécliptique,  par  suite  duquel 
l'ascension  droite  et,  par  conséquent,  la  longitude  des  étoiles 
Tarient  tous  les  ans  de  50'',  l.  Si  la  terre  était  immobile  dans 
l'espace,  comme  la  position  de  Fécliptique  est  d'ailleurs  inva- 
riable, il  en  résulterait  que  le  point  de  Féquinoxe  du  printemps, 
à  partir  duquel  on  compte  les  ascensions  droites  et  les  longi- 
tudes, serait  fixe,  et  qu'alors  les  étoiles  se  déplaceraient  annuel- 
lement de  50'',  1  parallèlement  à  Fécliptique.  Mais  un  tel  mou- 
Tement  est  absolument  madmissible,  parce  qu'il  ne  se  borne 
pas  seulement  aux  étoiles^  mais  atteint  également  tous  les 
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corps  de  notre  système  planétaire.  Or,  cette  apparence  s'çxpU 
qae  très-bien,  dans  l'hypothèse  dn  n^ouvement  de  la  te^re,  si 
Ton  admet  que  Téquateur  terrestre  a  en  outre  un  mouyement 
annuel  de  SO",i,  analogue  à  celui  que  nons  avons  déjà  reconnu 
dans  réqnateur  lunaire  et  qui  produit  la  libration. 

£n  effet,  soit  eq  (fig.  35)  la  ligne  des  équinoxes  ou  la  trace 
de  Féquateur  sur  le  plan  de  Técliptique  supposé  le  plan  du  ps^- 
pier;  par  le  point  0,  centre  commun  de  l'écliptique  et  de  l'é- 
quateur,  menons  deux  perpendiculaires,  l'une  OP  àl'éclipti- 
qne,  l'autre  Op  à  l'équateur,  laquelle  sera  l'axe  du  monde.  La 
précession  des  équinoxes  sera  expliquée,  si  l'on  suppose  que  Op 
décrive  autour  de  OP  une  surface  conique  dont  la  moitié  de 
Tangle  au  centre  soit  de  23^27' 4o",  en  se  déplaçant  annuelle- 
ment de  so",  \ ,  ou  bien,  ce  qui  revient  au  même ,  que  le  pôle p 
du  monde  décrive  autour  du  pôle  P  de  l'écliptique  un  cercle 
de  23'^27'40''de  rayon,  sur  lequel  il  parcoure  chaque  année 
un  arc  pp'  égal  à  5o",i .  Alors  l'équaleur,  qui  est  toujours  per- 
pendiculaire à  l'axe  du  monde ,  se  déplacera  de  la  même  quan- 
tité, et  son  intersection  avec  l'écliptique,  ou  la  ligue  des 
nœuds,  deviei^drç^  «'gf';  par  conséquent  l'équinoxe  e  aura  par- 
couru de  l'est  à  l'ouest  un  arc  ee'  égal  à  50",  l .  De  là  il  résulte 
que  Taxe  terrestre  ne  reste  pas  constamment  parallèle  à  lui- 
même  dans  le  mouvepient  de  la  terre  autour  du  soleil,  mais 
varie  de  direction  par  un  déplacement  régulier  et  très-lent,  de 
manière  à  être  toujours  parallèle  à  une  droite  menée  du  centre 
du  soleil  à  un  poii|t  4e  la  circonférence  décrite  par  le  pôle 
du  monde  autour  du  pôle  de  l'écliptique  avec  un  rayon  de 
2 3** 27' 40",  laquelle  droite  n'ayançe  par  an, que  de  50",i  sur 
cette  circonférence.  La  précession  ç[es  équinoxes  provient  de 
l'aplatissement  de  la  terre  aux  pôles,  et  n'aurait  pas  lieu  si  la 
terre  était  parfaitement  spb^rique.  L'action  du  soleil  est  plus 
forte  à  l'équateur  qu'aux  pô^^i  et  produit  le  mouvement  ré- 
Uoff^e  de  VéftUftlieu^ 
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185.  En  i^Ilté,  le  pdie  de  Téquatear  ne  décrit  pas  autour 
dn  pôle  de  Fècliptique  la  circonférence  dont  nous  venons  de 
parlep,  mais  bien  une  fort  petite  ellipse  dont  le  centre  se  meut 
iar  cette  circonférence.  Le  grand  axe  de  cette  eltipse  est  de 
18^6,  et  le  petit  axe  égale  18",Y4.  Ce  phénomène  remarquable, 
dû  à  rinfltiênee  de  la  lune  sur  la  terre ,  s'appelle  mutation.  Par 
initadeeette  action,  le  pôle  du  monde  décrirait  Pellipse  en 
18  ans</^,  oti  près  de  19  ans,  si  la  précession  des  éqninoxes 
s'ayait  pas  lieu  \  mais  comme  ce  phénomène  se  combine  avec 
la  préeeBfien  des  éqttinoxes,  il  en  résulte  définitivement  que  te 
pèle  da  mo|ide  décrit  une  courbe  annulaire  légèrement  si- 
BTieuye.  L'effet  de  la  uutatlon  est  de  faire  varier  les  latitudes 
des  étoiies ,  de  mkù»  que  la  procession  des  équinoxes  fait  varier 
leurs  longitudes. 

Si  la  terre  était  immobile,  ces  oscillations  apparentes  des 
étoiles  auraient  nécessairement  lieu ,  et  Ton  ne  pourrait  con- 
cevoir comment  leur  période  égalerait  précisément  le  même  ia- 
terralle  de  temps  que  la  lune  met  à  revenir  à  ses  nœuds.  Ces 
deux  phénopièoes  fournissent  çlonc  upe  i^ouvellp  preuve  du 
mouvement  de  la  terre,  qui  pourrait  également  s'établir  par 
l'examen  attentif  de  chaque  phénomène  céleste. 

L^aHération  qu^pporte  la  précession  des  équinoxes  à  la  lon- 
gitude des  étoiles  s^appelle  variation  annuelle.  Notre  étoile 
polaire  y  est  également  soumise.  Sa  distance  actuelle  au  pôle, 
qai  est  de  l^S4',  diminuera  encore  jusqu'à  la  réduction  d'un 
demi-d^é,  mais  après,  elle  augmentera,  et  il  viendra  un 
tonps  où  eette  étoile  sera  bien  loin  du  pôle  de  notre  globe. 

186.  Bi  Ton  applique  aux  étoiles  la  méthode  des  parallaxes 
(15  et  65),  et  qu*on  prenne  la  parallaxe  annuelle  ou  relative 
au  diamètre  de  Porbite  terrestre  (es)  ^  ce  que  la  perfection  ac- 
tuelle des  instruments  permet  de  faire^  on  trouve  que  ce  dia- 
mètre, égal  à  30  millions  de  myriamètres,  étant  vu  des  étoiles 
toptttè  ¥ëiriim,  ne  sous-tend  pas  même  un  angle  de  i^.  Or, 
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on  a  troayé^  par  des  expériences  très-pridses,  faites  avec 
le  micromètre  à  double  image  (65),  qn*nn  objet  >  pour 
sons-tendre  nn  angle  de  i",  doit  être  à  une  distance  égale  à 
206  000  fois  ses  dimensions.  Multipliant  par  ce  nombre  le 
diamètre  de  l'orbite  terrestre  ou  30  millions  de  myriamètres^ 
on  trouve  que  l'étoile  la  plus  voisine  de  la  terre  en  est  encore 
plus  éloignée  que  6  trillions  180  billions  de  myriamètres,  es- 
pace immense  dont  on  ne  peut  guère  se  faire  idée  qu'à  l'aide 
de  la  vitesse  de  la  lumière.  Cette  vitesse  étant  de  30  ooo  my- 
riamètres par  seconde  (144),  si  on  divise  par  ce  nombre  la  dis- 
tance qu'on  Tient  de  trouver,  on  a  206  ooo  ooo''  pour  le  temps 
que  la  lumière  met  à  venir  de  l'étoile.  Divisant  ce  temps  par 
86  ooo'',  nombre  de  secondes  contenues  dans  un  jour,  on  a 
pour  quotient  2395  jours  ou  environ  6  ans^.  Ainsi  les  étoiles 
les  plus  voisines  de  la  terre  mettent  plus  de  6  ans  ^  à  nous  en- 
voyer leur  lumière.  Mais  de  coinbien  cette  durée  est-elle  plos 
grande?  Nous  l'ignorons. 

XXXII. — Principe  de  la  pesanteur  universelle. 

187.  Nous  avons  vu  (169)  que  tous  les  corps  élevés  en  l'air, 
et  abandonnés  à  eux-mêmes,  tombent  verticalement  par  l'etfet 
d'une  force  nommée  pesanteur.  Les  expériences  de  Galilée  ont 
montré  que,  dans  le  vide,  les  corps  ne  parcourent  pas  des  es- 
paces égaux  en  des  temps  égaux,  mais  des  espaces  de  plus  en 
plus  grands,  qui  sont,  à  Paris,  4™*,9044  dans  la  premièrese- 
conde,  14^,7132  dans  la  deuxième,  44"^*,  1396  dans  la  troi- 
sième, et  ainsi  de  suite.  Cette  accélération  dans  le  mouvement 
provient  de  l'action  non  interrompue  de  la  pesanteur,  qui  s'a- 
joute sans  cesse  aux  actions  précédentes,  dont  elle  augmente 
la  somme. 

i88.  La  pesanteur  agit  de  même  sur  un  corps  en  mouve- 
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ment,  comme  un  boulet  de  canon  lancé  dans  une  directimi 
horizontale  ou  oblique ,  et  dans  la  promise  seconde  le  fait 
également  descendre  de  4™-,9044  au-dessous  de  sa  direction 
ioitiale,  abstraction  faite  de  la  pesanteur  de  Fair.  Cette  expé- 
rience se  fait  aisément  en  pointant  un  canon  horizontalement 
00  obliquement  sur  un  massif,  où  Ton  marque  le  prolongement 
de  Taxe.  Mais  pendant  que  le  boulet  ya  du  canon  au  massif,  il 
est  continuellement  dévié  de  sa  direction  rectiligne,  et  contraint 
de  décrire  une  courbe  concave  vers  le  centre  de  la  terre,  la- 
quelle est  nommée  trajectoire.  Le  mouvement  curviligne  ré- 
sulte immédiatement  de  ce  grand  principe  de  mécanique ,  qu'un 
corps,  soumis  à  la  fois  à  l'action  de  deux  forces,  se  meut,  non 
suivant  la  direction  de  l'une  ou  de  l'autre  force,  mais  suivant 
la  diagonale  du  parallélogramme  construit  sur  ces  forces.  Ainsi 
le  boulet  sort  du  canon  avec  une  vitesse  initiale  due  à  la  force 
de  la  poudre,  en  vertu  de  laquelle  il  se  mouvrait  en  ligne 
droite,  s'il  n'était  en  même  temps  soumis  à  la  force  delà  pe- 
santeur qui  l'en  fait  dévier,  et  l'oblige  à  décrire  dans  le  pre- 
mier instant  la  diagonale  du  parallélogramme  construit  sur  ces 
deux  forces ,  et  avec  une  vitesse  égale  à  leur  résultante.  A  la  an 
du  premier  instant,  le  boulet  se  meut  donc  avec  cette  vitesse 
et  dans  cette  nouvelle  direction,  où  il  persévérerait  sans  la  pe- 
santeur qui  agit  encore  sur  lui,  et  lui  fait  aussi  décrire,  dans 
le  second  instant,  la  diagonale  d'un  nouveau  parallélogramme 
construit  comme  ci-dessus,  et  avec  une  nouvelle  vitesse  égale 
à  la  résultante;  ainsi  de  suite  :  de  sorte  que  le  boulet,  chan- 
geant à  chaque  instant  de  direction ,  décrit  une  courbe  con- 
cave vers  la  terre  dont  la  pesanteur  tend  sans  cesse  à  le  rap- 
procher. 

189.  En  outre  la  pesanteur  agit,  avec  la  même  intensité , 
sur  chaque  molécule  matérielle,  dont  un  corps  est  composé, 
c'est-à-dire,  que  si  l'on  abandonne  à  eux-mêmes  deux  corps 
composés  l'un  de  lo  molécules  matérielles  et  l'autre  de  loo,  il 
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chuta  da  aeeond  qa'à  cello  du  premier»  Aiou ,  la  po»da  d'ua 
eorpa  est  la  somme  de  toutes  les  actions  que  la  pesanteur  exerce 
sur  lui»  Ce  poids  est  done  proportionnel  an  nombre  des  points 
matériels  dont  il  est  composé  »  ce  qu'on  appelle  sa  ftia^s^;  et  sa 
^emité,  qui  est  le  nombre  de  ses  points  matériels  sous  nn  cer- 
tain volume  pris  pour  unité»  est  proportionnelle  au  rapport  de 
la  masse  au  volume  du  corps. 

190.  La  pesanteur,  étendue  à  tous  les  corps  de  notre  sys- 
tème planétaire ,  prend  le  nom  de  pesanteur  universelle.  Ou 
rappelle  encore  gravitation  ou  attraction.  Le  grand  principe 
de  la  pesanteur  universelle  est  que  tous  les  corps  s'attirent  en 
raison  directe  des  masses,  et  en  \aison  inverse  du  carré  des 
distances.  L'immortel  Newton  s'est  élevé  par  la  force  de  son 
i;énie  à  ce  principe  unique  de  tous  les  mouvements  des  corps 
célestes,  qu*il  a  déduit  des  lois  de  Kepler.  Le  procédé  reposant 
sur  des  considérations  de  la  plus  haute  analyse ,  nous  nous  bor- 
nerons à  montrer  l'enchaînement  des  propositions  par  lesquelles 
Newton  a  obtenu  ce  grand  principe, 

191.  Lorsqu'un  corps  se  meut  dans  une  courbe  concave  on 
rentrante  sur  elle-même  ^  il  existe  nécessairement  une  cause  in- 
térieure qui  oblige  le  corps  à  changer  aiu^  de  direction  à  cha- 
que instant.  La  mécanique  apprend  que  la  cause  de  ce  change^ 
ment  instantané  de  direction  réside  en  un  point  intérieur  à  la 
courbe  décrite.  Tel  est  le  cas  du  mouvement  des  planètes*  Pre^ 
nant  donc  une  des  planètes ,  on  forme  les  équations  de  son  mou* 
yement,  où  les  forces  qui  la  sollicitent  entrent  comme  inconnues* 
Or,  Kepler  a  obtenu  directement  par  la  comparaison  d'une  foule 
d'observations  les  lois  suivantes  : 

1^  Les  surfaces  décrites  par  les  rayons  vecteurs  des  pla- 
nètes dans  leur  mouvement  autour  du  soleil  sont  proportion' 
nettes  aux  temps. 

On  en  déduit  >  par  le  calcul  »  que  la  force  qui  retient  les  pla- 
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'  a^  £i?s  orhiteê  des  piiotnéUs  wt  dei  comètes  sani  deli  ellipses 
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foyer  eommufii 

On  en  déduit  que  la  force  qui  les  attire  vers  le  soleil  est  en 
raison  inverse  du  carré  de  leurs  distances  à  cet  astre  ;  et  récipro- 
quement >  si  la  force  qui  les  attire  soit  cette  loi ,  leurs  orbites 
soat  des  sections  coniques» 

3^  Les  carrés  des  temps  des  révolutions  des  planètes  sont 
prtiporiionnels  aux  cubes  des  grands  axes  de  leurs  orbites  $ 
ou,  ce  qui  revient  au  même,  et  pour  comprendre  toutes  les  co- 
mètes daiis  la  même  loi,  les  surfaces  décrites  en  temps  égaux 
dans  déférentes  orbites  sont  proportionnelles  aux  racincÊ 
carrées  des  rayons  vecteurs  ou  paramètres. 

On  en  déduit  que  la  force  qui  attire  les  pianotes  et  les  comètes 
vers  le  soleil  est  la  même  pour  tous  ces  astres»  et  qu'elle  ne  va- 
rie de  l'un  à  l'autre  qu'à  raison  de  leurs  distances  >  en  sorte 
que  s'ils  étaient  placés  en  repos  autour  du  soleil  à  des  distances 
égales,  ils  tomberaient  vers  lui  avec  la  même  vitesse,  et  par 
suite  )  dans  des  temps  égaux.  Donc  la  force  qui  les  attire  vers  le 
soleil  pénètre  chacune  de  leurs  molécules  matérielles,  et  par  con- 
séquent est  proportionnelle  à  leur  masse. 

Enfin,  les  satellites  vériûant  également  les  lois  de  Kepler,  et 
formant  avec  leur  planète  principale  un  pefit  système  analogue 
à  notre  système  planétaire ,  on  en  conclut  que  leur  planète  les 
attire  de  même  en  raison  directe  de  leurs  masses ,  et  en  raison 
inverse  dii  carré  de  leurs  distances.  Mais  la  réaction  étant  ton* 
jours  égale  et  contraire  à  l'action ,  il  faut  nécessairement  que 
les  planètes  et  les  comètes  attirent  aussi  le  soleil ,  et  les  satellites 
leur  planète^  en  raison  directe  de  leurs  masses.  Donc  la  com- 
paraison de  tous  les  phénomènes  offerts  par  les  corps  de  notre 
syilème>  qui  a  conduit  Kepler  aux  lois  qui  les  régissent ,  mène 
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également ,  à  Taide  de  ces  lois ,  au  grand  principe  de  Newton , 
que  tous  les  corps  s'attirent  en  raison  directe  des  niasses ,  et 
en  raison  inverse  du  carré  des  distances.  Aussi ,  en  partant  de 
ce  principe,  on  en  déduit  tous  les  phénomènes  des  corps  ce* 
lestes  jusque  dans  leurs  plus  petits  détails,  sans  aucune  ex- 
ception. 

192.  Au  reste,  voia  comment  on  peut  concevoir  qu'on  ar- 
rive à  ce  principe,  en  partant  des  lois  de  Kepler.  Supposons  en 
présence ,  par  exemple ,  le  soleil  et  Jupiter  situé  à  son  périhélie. 
Jupiter,  en  vertu  de  sa  vitesse  acquise  à  ce  point ,  tend  à  se 
mouvoir  dans  la  première  seconde  suivant  la  direction  de  cette 
vitesse  ou  de  la  tangente  à  la  courbe ,  et  suivrait  réellement 
cette  direction  s'il  n'était  soumis  à  aucune  autre  force.  Mais  alors 
le  soleil  l'attirant ,  comme  nous  avons  vu  que  la  terre  attire  un 
boulet  sortant  de  la  bouche  de  la  pièce ,  Jupiter  se  meut  suivant 
la  diagonale  du  parallélogramme  construit  sur  ces  deux  forces, 
et  tombe ,  par  conséquent,  au-dessous  de  sa  direction  au  péri- 
hélie ,  d'une  quantité  égale  à  la  distance  qui  se  trouve,  au  bout 
d'une  seconde ,  entre  l'extrénûté  de  la  diagonale  qu'il  parcourt 
réellement  et  celle  de  la  tangente  qu'il  aurait  parcourue  sans 
l'action  du  soleil.  Calculant  cette  même  longueur  en  un  autre 
point  quelconque  de  l'orbite,  on  trouve  que  ces  deux  longueurs, 
ou  les  quantités  dont  le  soleil  fait  tomber  Jupiter  en  une  se- 
conde au-dessous  de  la  direction  de  son  mouvement  à  ces 
deux  points,  sont  exactement  en  raison  inverse  du  carré  des 
distances. 

193.  Si  l'on  opère  le  même  calcul  sur  une  autre  planète, 
comme  Mars  ou  Saturne,  la  comparaison  des  résultats  montre 
également  que  les  quantités,  dont  le  soleil  fait  tomber  en  une 
seconde  Jupiter  et  Mars  situés  à  un  point  quelconque  de  leur 
orbite ,  sont  encore  exactement  en  raison  inverse  du  carré  des 
distances,  c'est-à-dire  que  Mars,  transporté  au  même  point  de 
l'orbite  de  Jupiter,  tomberait  de  la  mteie  quantité  que  Jupiter. 
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D'où  il  résulte  :  l^  que  cette  loi  est  générale  et  s'étend  à  tons 
les  corps  de  notre  système  ;  2^  que  la  force  qui  réside  dans  le 
soleil  sollicite  exactement  de  la  même  manière  chacune  des 
molécules  matérielles  de  ces  corps,  et  agit  par  conséquent  en 
raison  directe  de  leur  masse.  En  outre,  comme  toute  action 
établit  nécessairement  une  réaction  égale  et  en  sens  contraire , 
on  en  conclut  conune  précédemment  que  totts  les  corps  célestes 
s'attirent  en  raison  directe  des  masses^  et  en  raison  inverse 
du  carré  des  distances. 

On  démontre  encore ,  d'après  les  principes  de  la  mécanique  » 
que  rimpulsion  dont  la  terre  a  été  primitivement  animée  ne  pas- 
sait  point  par  son  centre ,  car  sans  cela  elle  n'aurait  pas  eu  un 
mouvement  de  rotation  diurne  autour  de  son  axe ,  mais  seule- 
ment un  mouvement  de  translation  autour  du  soleil.  Il  en  est 
de  même  pour  les  autres  planètes. 

194.  L'identité  de  la  gravitation  avec  la  pesanteur  terrestre 
se  vérifie  très-bien  pour  la  lune  qui  est  notre  satellite.  Car  un 
boulet,  lancé  par  un  canon,  va  retomber  sur  la  terre;  si  Ton 
augmente  la  charge  de  la  poudre ,  l'amplitude  de  la  trajectoire 
augmentera,  et  le  boulet  ira  tomber  plus  loin.  Or,  on  peut  lui 
supposer  une  vitesse  initiale  telle  que,  faisant  abstraction  de  la 
résistance  de  l'air,  le  boulet  ne  retombera  plus ,  et  deviendra  un 
satellite  de  la  terre.  La  lune  est  doiic,  dans  l'espace ,  un  énorme 
boulet  éloigné  de  la  terre  de  soixante  rayons  terrestres ,  et  que 
celle-ci  force  à  chaque  instant  à  changer  de  direction.  Pour  com- 
parer avec  la  pesanteur  terrestre  l'action  de  la  terre  sur  la  lune, 
si  l'on  calcule,  comme  pour  les  planètes,  la  quantité  dont  la 
terre  fait  tomber  la  lune  en  1",  on  trouve  0'"-,ooioo544,  après 
avoir  fait  toutefois  deux  corrections  relatives,  l'une  à  l'action 
du  soleil  qui  diminue  de  ^  l'action  de  la  terre  sur  la  lune , 
Tautre  à  la  considération  de  la  somme  des  masses  de  la  terre  et 
de  la  lune  par  rapport  à  l'autre.  Or,  la  pesanteur  qui  fait  tomb^ 
on  corps  de  4"''^9044  en  \"  à  la  surface  de  la  terre  (  pour  la 
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latitode  de  Paris) ,  oo  à  une  distance  du  centre  de  la  ti^rre  éffBie 
à  la  longuenr  du  rayon  terrestre ,  ne  doit  plus ,  d'après  la  loi  ci- 
dessns,  le  faire  tomber  en  i"  à  la  distance  de  la  lune  ou  à 
60  rayons  terrestres,  que  dans  le  rapport  de  l  au  carré  de  60 
ou  3600.  On  aura  donc  la  hauteur  cherchée  m  divisant  par 
3600  le  nombre  qui  exprime  la  hauteur  de  chute  près  de  la 
terre.  Le  calcul  donne  précisément  la  même  valeur  indiquée 
plus  haut ,  Terreur  ne  portant  que  sur  la  7®  décimale.  Une  ideu* 
tité  si  remarquable  prouve  évidemment  que  la  force  attractive 
qui  retient  la  lune  dans  son  orbite ,  et  la  pesanteur  qui  précipite 
les  corps  vers  la  surface  de  la  terre ,  doivent  être  rapportées  à 
une  seule  et  même  cause ,  puisqu'elles  se  manifestent  par  les 
mêmes  effets ,  et  que,  par  conséquent ,  la  pesanteur  terrestre  est 
de  la  même  nature  que  la  force  attractive  qui  retient  les  planètes 
et  leurs  satellites  dans  leurs  orbites. 

195.  Si  une  planète  existait  seule  avec  le  soleil,  elle  suivrait 
exactement  les  lois  de  Kepler;  mais^  comme  toutes  les  planètes 
existent  en  même  temps,  elles  exercent  Tune  sur  l'autre  une 
action  qui  les  fait  dévier  de  la  route  tracée  par  ces  lois.  Ces 
déviations  ont  reçu  le  nom  de  perturbations.  On  en  distingue 
de  deux  sortes,  les  unes  nommées  inégalités  périodiques,  et 
les  autres  inégalités  séculaires  ;  celles-ci  sont  aussi  bien  pério* 
diques  que  les  premières,  mais  ne  deviennent  sensibles  qu'au 
bout  d'un  très-long  intervalle  de  temps,  et  leur  période  em- 
brasse une  longue  suite  de  siècles.  On  peut  encore  diviser  les 
inégalités  périodiques  en  deux  autres,  celles  à  courte  période , 
et  celles  à  longue  période. 

196.  La  comparaison  d'un  grand  nombre  d'observations  faites 
sur  Jupiter  et  sur  Saturne  a  permis  de  constater  une  inégalité 
remarquable,  appelée  grande  inégalité  de  Jupiter  et  de  Saturne. 
Elle  consiste  en  ce  que  le  mouvement  de  l'un  augmente  quand  celui 
de  l'autre  diminue ,  et  réciproquement.  La  période  de  ces  chan* 
gements  remarquables  de  vitesse  est  de  9 1 7  ans 9  mois.  Laplace  a 


Wt  IfM^qbë  depuis  1790  le  Inoiiyement  de  Satiirtië  s^aeèélère» 
et  qûë  êeloi  de  Jupiteir  diminae.  Les  perturbations  de  ces  deux 
plàUCteis  sbnt  produites  par  les  renflements  et  les  aplatissements 
éltématifs  dé  leurs  orbites. 

1B7.  *rous  les  éléments  elliptiques  des  planètes  sont  soumis 
àfii  j^hiirbations,  excepté  les  mouvements  moyens  et  les  grands 
àtes  qui  restent  constatnment  invarïables.  Les  perturbations 
sbnt  d'autant  plus  grandes  que  les  planètes  qui  les  causeht  ont 
titlé  masse  plus  considérable.  Si  Ton  fohne  l'expression  analy- 
tique dd  déplacement  qui  doit  âvoii*  lieu  diaprés  les  actions  deâ 
^lauètes  perturbatrices,  et  qu'on  l'égale  au  déplaeeUient  observé, 
oii  obtiendra  une  certaine  relation  qui  contiëtidra  les  massed 
des  planètes  comme  inconnues.  Opérant  de  inéffie  pour  diverses 
positions  des  planètes ,  jusqu'à  ce  qu'on  ait  autant  de  relations 
que  l'oii  considère  de  planètes  perturbatrices ,  on  en  déduira 
leurs  masses  d'après  les  méthodes  connues.  (  Yoyez-^les  dans  les 
tableauxdun^sos.) 

Ge  problème  >  envisagé  ainsi ,  offre  les  plus  grandes  diffl^ 
édités  y  et  ne  peut  être  résolu  que  par  des  considérations  de  la 
plus  haute  analyse.  Or>  nous  allons  (les)  indiquer  un  procédé 
bien  plus  simple  pour  déterminer  la  masse  des  planètes  qui  ont 
des  satellites. 

Mais  d'abord  les  observations  de  la  pesanteur  à  la  surface  de 
la  terre  donnent  encore  un  moyen  de  déterminer  le  rapport  de 

sa  masse  à  celle  du  soleil.  Car  on  sait  de  combien  tombe  un 

« 

corps  en  l''  à  la  surface  de  la  terre,  et  l'on  trouve  la  réduction 
pe  doit  subir  cette  quantité  à  la  distance  du  soleil ,  en  la 
diminuant  dans  le  rapport  du  carré  des  distances.  On  aura 
donc  la  hauteur  h  dont  un  corps  transporté  à  la  distance  du 
soleil  tombe  en  i"  vers  la  terre  par  l'action  de  la  pesanteur.  D'un 
antre  côté,  on  peut  calculer,  comme  on  l'a  indiqué  pour  les  planè- 
tes, la  hauteur  H  dont  le  soleil  fait  tomber  vers  lui  la  terre  en  i". 
Or^  à  distance  ég/Ae,  les  forées  attractivea»  et  par  conséquent 
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aussi  les  hauteurs  de  chute,  sont  en  raison  directe  des  masses  m 
et  M  de  la  terre  et  du  soleil;  on  aura  donc  A: H:: m: M. 
Mais  comme  la  force  qui  retient  un  corps  dans  son  orbite  autour 
d*un  corps  central  dépend  de  la  somme  des  masses  des  deux 
corps ,  cette  proportion  suppose  qu'on  néglige  l^  la  masse  du 
corps  par  rapporta  celle  de  la  terre,  ce  qui  est  bien  permis; 
2^  la  masse  de  la  terre  par  rapport  à  celle  du  soleil,  ce  qui 
Test  moins  :  on  aura  donc  plus  exactement  la  proportion 
A:H::m:M  +  m,  qui  donne  ^H  =  A(M+m),  d'où  Ton 
iiTem=wrfi,  ou,  en  prenant  la  masse  du  soleil  pour  unité, 
m = inrc  ;  le  résultat  donne  m  =  ^sAs»*  c'est-à-dire  que  le  soleil 
attire  autant  que  le  feraient  354936  terres,  ou  qu'il  contient 
354936  fois  la  masse  de  la  terre  ou  la  quantité  de  matière  pon* 
dérable  dont  elle  est  formée. 

Or,  comme  la  densité  d'un  corps  est  en  raison  directe  de  sa 
masse  et  en  raison  inverse  de  son  volume,  comme,  en  outre» 
le  soleil  est  1  389  589  fois,  ou  plus  exactement  (Complém«  du 
Cours  de  Gosmogr.,  n^  HT),  i  407  903  fois  plus  gros  que  la 
terre,  si  l'on  prend  la  densité  de  celle-ci  pour  unité ,  celle  du 
sobil  en  sera  seulement  le  0,252  ou  le  quart;  de  sorte  qu'il  doit 
réellement  être  composé  de  matériaux  bien  plus  légers. 

198.  Nous  venons  d'indiquer  qu'on  peut  déterminer  aisé- 
ment la  masse  des  planètes  qui  ont  des  satellites,  de  la  terre , 
par  exemple;  et  ce  procédé  rentre  même  dans  le  cas  précédent, 
d'après  l'identité  de  la  pesanteur  avec  la  force  qui  retient  la  lune 
dans  son  orbite (194).  On  cherche  la  hauteur  dont  le  soleil  fait 
tomber  la  terre  en  i",  et  celle  dont  la  terre  fait  tomber  la  lune 
en  1".  Le  rapport  de  ces  hauteurs,  qui  égale  27^,  est  donc  celui 
des  forces  centrales,  qui  résident  dans  le  soleil  et  dans  la  terre. 
Or ,  le  soleil  étant  400  fois  plus  éloigné  que  la  lune,  et  la  gravité 
variant  en  raison  inverse  du  carré  des  distances,  on  aura  l'in- 
tensité des  deux  forces  centrales  ramenées  à  la  même  distance, 
en  multipliant  le  rapport  ci-dessus  par  celui  de  l  au  cane 
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de  400,  ce  qui  donne  pour  les  masses  da  soleil  et  de  la  terre 
le  même  rapport  qu'on  vient  d'obtenir,  ou  à  peu  près,  parce 
que  les  nombres  ne  sont  qu'approchés ,  le  soleil  étant  400,8  fois 
plus  loin  que  la  lune  supposée  à  60  rayons  terrestres. 

La  masse  des  planètes  qui  ont  des  satellites  s'obtient  de  la 
même  manière.  Mais  on  ne  connaît  pas  aussi  bien  celle  de 
Vénus  et  de  Mercure  qui  n'en  ont  pas. 

Les  comètes  observées  jusqu'à  ce  jour  n'ayant  produit  aucun 
dérangement  sensible  sur  les  autres  corps  du  système  planétaire, 
et  même  celle  de  1770,  qui  se  jeta  tout  au  travers  des  satellites 
de  Jupiter,  ayant  été  sans  action  sur  eux,  on  regarde  avec  raison 
leur  masse  comme  extrêmement  faible  ;  mais  on  n'a  encore  pa 
la  déterminer  pour  aucune  d'elles. 

199.  Toutes  les  planètes  offrent  la  figure  d'un  sphéroïde  ou 
ellipsoïde  aplati ,  ce  qui  résulte  en  effet  de  la  supposition  qu'elles 
étaient  primitivement  fluides,  et  douées  d'un  mouvement  de 
rotation  sur  elles-mêmes.  €ar,  une  planète  fluide,  considérée 
d'abord  a  l'état  de  repos,  doit  prendre  la  forme  sphérique  à 
cause  de  l'action  de  la  pesanteur  attirant  vers  son  centre  toutes 
les  molécules  qui  la  composent.  Mais  dès  qu'on  lui  donne  un 
mouvement  de  rotation,  ses  molécules  deviennent  à  l'instant 
soumises  à  une  nouvelle  force  qui  est  la  force  centrifuge.  Or,  les 
molécules  situées  près  de  l'axe  de  rotation  n'acquérant  qu'une 
très-petite  vitesse,  qui  s'accroît  à  mesure  que  la  force  centrifuge 
agit  sur  des  molécules  plus  éloignées  de  l'axe,  il  en  résulte  que 
cette  vitesse,  et  par  conséquent  la  tendance  à  s'échapper  du 
centre,  sera  la  plus  grande  possible  à  l'équateur  dont  les  molé- 
cules sont  les  plus  distantes  de  l'axe.  Par  suite  de  cette  inéga- 
lité de  vitesse ,  la  planète  perdrai  forme  sphérique  en  s'apla- 
tissant  aux  pôles  et  se  renflant  à  l'équateur.  C'est  en  effet  la 
forme  que  nous  avons  reconnue  dans  la  terre  ainsi  que  dans  les 
autres  planètes. 

SOO.  La  précession  des  équinoxes  est  une  suite  de  cette 


fiDrme  elUpti^Bd  àB  la  terre.  Si  l'on  suppose  la  terre  composée 
de  deat  parties  »  Tane  étant  une  sphère  centrale  d'un  diamètre 
égal  ao  diamètre  polaire  »  et  Tantre  on  ménisque  on  enveloppe 
matérielle^  dont  l'épaisseur,  nulle  aux  pôles,  irait  en  augmen* 
tant  vers  Téquateur  où  elle  atteindrait  2,1  myriamètres,  c'est- 
à-dire  la  valeur  du  renflement  réel  de  la  terre,  il  est  évident 
que  Faction  du  soleil  ne  doit  produire  aucune  perturbation  sur 
la  sphère  centrale,  mais  attirer  davantage  la  moitié  du  ménis- 
que la  plqs  voisine  de  lui  et  située  d'un  cèté  du  plan  de  réclip« 
tique  f  que  la  moitié  de  ce  ménisque  )a  plus  éloignée  de  lui  et 
gituée  de  l'autre  côté  de  ce  plan.  Par  conséquent ,  il  doit  tendre 
à  coucher  tout  le  ménisque  sur  le  plan  de  l'écliptique»  de  ma*- 
nière  à  amener  dans  ce  plan  le  cercle  de  l'équateur  terrestre  oà 
le  ménisque  a  la  plus  grande  épaisseur ,  ce  qui  finirait  par  avoir 
lieu  si  la  terre  était  immobile.  Or,  comme  le  ménisque  participe 
à  la  rotation  de  la  terre  sphérique  centrale  avec  laquelle  il  fait 
eorps,  il  conserve,  par  suite  de  ce  mouvement,  rinclinaison 
eonsténte  de  sa^  27'  40''  sur  l'écliptique,  et  change  l'action  du 
soleil  dans  une  rétrogradation  des  nœuds,  en  leur  transportant 
une  variation  qui,  sans  ce  moutement,  eût  été  dans  son  incli- 
naison. Vais  ce  mouvement  rétrograde  de^  noeuds  du  ménisque 
équatorial  âst  considérablement  diminué  par  son  adhérence 
ft¥^o  la  grande  niasse  de  la  terre  sphérique  centrale.  De  I^  ré- 
^w\\0  la  précession  des  équiooxes,  caractérisée  par  l'extrême  lec- 
teur du  mouvement  rétrograde  des  nœuds  terrestres  qui  la 
produis  La  lune  agit  également  sur  le  ménisque  équs^torial , 
qu'plle  tend  de  niéme  h  coQcher  dans  le  plan  de  son  orbita. 
C^tt^  action  >  qui  varie  donc  avec  la  position  de  Torbite  lunaire, 
.a(f^ct^  I  la  foi^  le  inonvenient  rétrograde  des  nœuds  de  l'équa- 
teiir  terrestre ,  et  son  inclinaison  sur  l'écliptique.  Par  cons^* 
quenVi  la  partie  de  cette  actioi^  qui  s'exerce  sur  le  mouvement 
des  nœuds  se  combine  avec  l'action  du  soleil  pour  produire  la 
K^çeif^oQ  woyennf^  des  éqvûncoce^i  tel|^  qu'elle  t^  {ieii  rÉirtle- 
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meot.  L'autre  partie ,  qui  fait  varier  nooUnaisQA  4^  l'équ^t^qf 
terrestre  su/ le  plau  de  Técliptique ,  imprime  dooc  à  Taxe  de  )$i 
terre  le  mouvement  gyratoire  uommé  nutadont  par  suite  du- 
quel le  pôle  de  Téquateur  décrit  la  petite  ellipse  dont  il  9  été 
parlé  dans  l'article  précédent.  Donc  enfla  le  pôle  de  Téquateur^ 
animé  de  ces  deux  mouvements ,  décrit  réellement  autour  du 
pèle  de  Técliptique  une  courbe  épicycloïdale.  Concluons  d0 
là  que  les  phénomènes  de  la  précession  et  de  la  i^utatioi), 
en  terttt  desquels  Taxe  terrestre  acquiert  son  mouvement  dé- 
finitif, ne  sont  ea  réalité  que  deux  éléments  d'un  pbéapmèp^ 
unique. 

SOI.  Le  phéQomène  des  marées  est  une  autre  conséquence 
immédiate  du  principe  de  la  pesanteur  universelle  ;  c^f  la  )ua^  se 
trouvant  au  méridien  supérieur  attire  davantage  les  molécules 
située^  à  la  surface  de  la  terre  que  les  molécules  plus  éloignéejs 
situées  yers  le  centre.  Les  molécules  splides  résistent ,  en  vertvi 
de  leur  force  de  cohésion,  à  cette  différence  d'attraction  lunaire 
qui  s'exerce  sur  les  parties  superficielles  et  sur  les  parties  cen- 
trales. Mais  les  molécules  fluides  cèdent,  par  suite  de  leur 
extrénie  mobilité,  à  cette  différence  d'attraction,  et,  tendant  h 
se  séparer  de  la  surface  du  globe ,  s'élèvent  au-dessus  de  leur 
jiiveau.  Cette  impulsion  ascensionnelle  se  communiquapt  à  toutes 
les  mqlécules  voisines,  il  en  résulte  l'élévation  d'une  grande 
masse  d'eau  qui  produit  la  marée  au  méridien  supérieur.  De 
même  la  lune  attire  davantage  les  partie^  centrales  que  les  par- 
ties superficielles  situées  au  méridien  inférieur^  Cette  différence 
d'attraction  Q'a  aucun  effet  sensible  sur  les  molécules  solides 
superficielles  i^dhéraut  entre  elles  et  de  proche  en  proche  aux 
n)QléQ\0es  centrales  par  leur  force  de  cohésion.  L?s  molécules 
fluides 4  au  contraire,  ressentent  toute  l'influence  d^  cette  diffé- 
rence d'attraction,  et  tendent  à  se  séparer  de  la  surface  du 
gl(èe  eu  s'élevi^nt  avk^e^ps  de  leur  niyes^u ,  précisément  copome 
W  H^ndÛHt  f«fiér|(^W*  Vfitu  aotipn  dç  la  luu^  «  4oup  po^  effet 


192  COSMOGIUPHIB. 

d'amonceler  deux  grandes  masses  d'ean  aux  deux  extrémités 
du  diamètre  terrestre  dirigé  yers  cet  astre ,  et  par  compensation 
de  causer  une  dépression  équivalente  vers  les  deux  extrémités  du 
diamètre  perpendiculaire  au  premier.  Par  conséquent  ^  la  lune 
est  toujours  suivie  dans  sa  marche  par  ces  deux  masses  d'eau 
protubérantes  ou  marées,  l'une  supérieure,  Fautre  inférieure. 
L'action  du  soleil  soulève  de  même  deux  masses  d'eau  analogues, 
mais  plus  faibles  en  raison  de  sa  grande  distance ,  et  qui  le  sui- 
vent dans  son  mouvement  apparent.  Les  marées  lunaire  et  so* 
laire  existent  en  même  temps ,  et  se  combinent  de  manière  à 
former  les  marées  réelles ,  qui ,  selon  les  positions  du  soleil  et  de 
la  lune,  sont  formées  de  la  somme  ou  de  la  différence  des  ma- 
rées partielles.  De  là  il  résulte  que  les  marées  doivent  être  les 
plus  fortes  vers  les  syzygies,  et  les  plus  faibles  vers  les  quadra- 
tures. Ce  qui  est  toujours  conforme  à  l'observation.  (Voyez,  pour 
plus  de  détails  sur  les  perturbations  en  général  et  pour  le  pro- 
blème des  trois  corps,  notre  Complément  du  Cours  de  Cosmo- 
graphie, n°»  181  à  205.) 

202.  Terminons  par  une  comparaison  empruntée  à  Hers- 
cbell  et  propre  à  donner  une  idée  approximative  de  notre  sys- 
tème planétaire  représenté  par  la  planche  IIL 

Concevons,  dans  une  plaine  bien  unie,  un  globe  de  65  cen- 
timètres de  diamètre  figurant  le  soleil.  Mercure  sera  représenté 
par  un  grain  de  moutarde  roulant  sur  une  circonférence  de  53 
mètres  de  diamètre;  Vénus,  par  un  pois  ordinaire,  sur  un  cer- 
de  de  93  mètres  ;  la  terre,  par  un  pois  un  peu  plus  gros,  sur 
un  cercle  de  140  mètres  ;  Mars,  par  une  grosse  tète  d'épingle, 
sur  un  cercle  de  210  mètres;  Junon,  Cérès,  Vesta  et  Pallas, 
par  des  grains  de  sable,  sur  des  cercles  de  325  à  390  mètres  ; 
Jupiter,  par  une  orange  moyenne,  sur  un  cercle  de  715  mètres; 
Saturne,  par  une  petite  orange,  sur  un  cercle  de  1300  mètres; 
Draniis,  par  une  grosse  cerise,  sur  un  circle  de  2660  mètres 
ou  plus  d'un  quart  de  myriamètre.  En  outre  Mercure  décrirait 
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one longueur  ^e  à  son  diamètre  en  41";  Vénus,  en  4' 14"; 
la  terre,  en  7'  ;  Mars,  en  4'  48"  ;  Jupiter,  en  2»»-  66';  Saturne, 
en  3^- 13';  Uranus,  en  2^*  16'.  Enfin,  si  l'on  suppose  à  la  terre 
la  densité  de  la  pierre  calcaire,  le  soleil  sera,  sous  ce  rapport, 
représenté  par  du  bois  de  sassafras,  la  lune  par  du  sucdn ,  Mer- 
core  par  de  la  mine  de  fer ,  Vénus  par  du  grès.  Mars  par  du 
manganèse,  Jupiter  par  de  la  résine,  Saturne  par  du  liège,  et 
Uranus  par  du  bois  de  peuplier. 

SOS.  Dans  les  tableaux  suivants ,  les  éléments  des  oAites 
sont  donnés,  pour  les  anciennes  planètes  et  leurs  satellites,  au 
1^' janvier  I801  à  minuit,  et,  pour  les  quatre  nouvelles  pla- 
nètes, au  1®^  janvier  1820  à  minuit.  Les  périodes  sont  en  jours 
solaires  moyens,  et  les  rotations  en  temps  sidéral,  l^e  diamè- 
tre réel  du  soleil  est  calculé  avec  IsT parallaxe  8",5776  et  le  dia- 
mètreapparent  moyen  harmonique  3^'2",74.  (Complément  du 
Cours  de  Cosmographie,  n^  11 7  •) 
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TABLÀÂU  SYlJOPTIQtt:  DIIS  ÉLÉHBItTS  DU  STSTtMB  •«LAl8i« 


Noms 

des 

plaoètes. 


OXSTAirCE  MOTKinrE  Atr  SOLSh. 


exacte* 


en 
myriamètres. 


Période  sidérale 
mojenDë. 


Excentricité, 

eq  parties. 

du  demi-grand! 

axe. 


Mercure. 

Vénus. 

La  Terre. 

Mars. 

Vesta. 

Juaon. 

Cérès. 

Pallas. 

Jupiter. 

Saturne. 

Urauus. 


0,3870981 
0J2333ib 
1,0000000 
1;Ô236923 
2,3678700 
2,6690090 
2,7672450 
2,7728860 
5,2027760 
9,5387861 
19,1823900 


5  922  600 
11  066  973 
15  300  000 
23  312  492 
36  228  411 
40  835  837 
42  388  848 
42  425  156 
79  502  473 
145  943  427 
293  490  567 


87,9692580 

224,7007869 

365,2563804 

6ÔiB,9796468 

1325,7431000 

1592,6608000 

1681,3931000 

1686,5388000 

4332,5848212 

10709,2198174 

30686,8208296 


0,2055149 
0,0068607 
0,0167942 
0,0933070 
0,0891300 
0,2578480 
0,0784390 
0,2416480 
0,0481621 
0,0561505 
0,0466794 


Noms 

des 

planètes. 


Mercure. 

Vénus. 

La  Terre. 

Mars. 

Vesta. 

JunoB. 

Cérès. 

PalIas. 

Jupiter. 

Saturne. 

Uranus. 


Inclinaison 

sur 
récliptiqae. 


r   0'  9%1 
3  23  28  ,5 

1  51  6,2 

7  8  9,0 

13  4  9,7 

10  37  26  ,2 

34  34  55  ,0 

1  18  51  ,3 

2  29  35 ,7 
0  46  28 ,4 


Lonsritude 
du  nœud 
ascendact. 


Longitude 

du 
périhélie. 


45°  57'  30'',9 
74  54  12  ,9 


48 
103 
171 

80 
172 

98 
111 

72 


0  3,5 
13  18,2 

7  40,4 
41  24,0 
39  26 ,8 
26  18,9 
56  37^ 
59  35 ,3 


740  21' 

128  45 

99  30 

332  23 

249  33 

53  33 

147  7 


121 
11 
80 

167 


7 

8 

9 

31 


46",9 
53,1 

5,0 
56,6 
24,4 
46,0 
31,5 

4,3 
34,6 
29,8 
16,1 


Longitude 

moyenne 

ou  époque. 


166**  0' 
11  33 
100  39 
64  22 
278  30 
200  16 
123  16 
108  24 
112  15 
135  20 
177  48 


48',6 

3,0 

10,2 

55,5 

0,4 

19,1 

11,9 

67,9 

23,0 

6,5 

23,0 


Astres. 


Le  Soleil. 

Mercure. 

Vénus. 

La  Terre. 

Mars. 

Jupiter. 

Saturne. 

Urtnus. 


Dorée 

delà 

rotation. 


25>,500 
1,003 
0,973 
0,997 
1,027 
0,414 
0,435 

inconnue. 


DIAMiTRE  KQUATORIAI. 


exact. 


112,079 
0,398 
0,975 
1,000 
0,517 
10,860 
9,987 
4,332 


en 
mjriamètres. 


142713,6427 

607,6178 

1243,5362 

1276,4218 

659,3930 

13851,0807 

12737,6375 

6625,1072 


Volume. 


140  7903 

0,0630 

0,9275 

1,0000 

0,1382 

1280,8240 

.996,1060 

81,2953 


Masse. 


35  4936 

0,1753 

0,8745 

1,0000 

0,1394 

336,7514 

101,0638 

19,8089 


TiltM  mWMIQDES. 


lit 


t        I 


TABLE  nnfOPTIQUB  DES  ÉLÉMENTS  DES  ORBITES  DBS  SATBLUTBS. 


if.  É.  tes  distances  sont  exprimées  en  rayons  éqoatoriâux  des  planètes. 
L'époque  e«t  celle  da  l*'  janyier  1801  à  miiioit 


I.  Là.  LdCB. 

Distance  moyenne  { en  rayons  terrestres 59,6904 

àlaterre. 1  en  myriamètres 38018,3470 

sidérale 27*     7^  4S'    ir,5    ou  27i,32166l 

tropique 27      7    43      4,7    ou  27,321582 

synodiqoe 29    12    44      2,9    ou  29,530589 

Rérohition  J  anomalistiqne 27    13    18    87,4    ou  27,554600 

moyenne  I  par  rapport  au  nœud.    27      5      ô    86        on  27,212222 

synodique  du  nœud 846 ,619630 

du  nœud  sur  le  ciel 6793 ,391030 

de  l'apogée  sur  le  ciel 3232 ,5753'i3 . 

Eioentricité  de  l'orbite 0 ,0548442 

iDciinaison  moyenne  de  l'orbite $^      8'  47'',9 

,      ..   ,  Idelalone 118      17     8,3 

Dngjtude  moyenne  Jj^p^^-g^ 2^^      ^^     7  5 

aiepoque Idonœnd 13      63    17,7 

MoQYement  moyen  de  la  lune  par  jour 13'     10'  3à'',0 

Taieur  du  jour  lunaire  moyen 24**     3Q'  28",3 

Diamètre  en  myriamètres. • 347,5524 

Volume  :  celui  de  la  terre  étant  1 g 

Masse:  celle  de  la  terre  étant  1 0,0125172 

Deoâté  :  celle  de  la  terre  étant  1 0,615 

OBSBBVATION. 

Les  astronomes  supposent  la  parallaxe  horizontale  équatoriale  de  la  lune 
^ale  à  57'  0'',9  dans  sa  moyenne  distance  de  la  terre.  C'est  .ce  qu'on  appelle 
la  constante  de  la  parallaxe»  La  distance  correspondante  de  la  lune  est 
60,29824  rayons  terrestres ,  on  38453, 844 J)  myriamètres. 

Une  révolution  sidérale  ramène  la  lune  au  même  point  du  ciel,  on  à  la 
même  longitude  comptée  d'nn  ^inox«  fixe. 

Une  révotutùm  tropique  là  ramène  à  la  knêHie  longitude  comptée  de 
TéqninoKe  mobile. 

Une  révolution  synodique  la  raoiène  en  conjonction  âyec  le  soteil. 

Une  révolution  anomalistique  la  ramène  ad  môme  point  de  son  orbite. 

Une  révolution  par  rapport  au  nosud  ou  révolution  draconique  la  ra- 
mène an  même  nœud. 

JJnt  révolution  synodique  du  nceud  ramène  la  rencontre  de  la  ligne  des 
BQMids  et  du  soleil  censés  partis  d'un  même  point  du  ciel. 
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II.  Satellites  de  Jupiteb. 


Satellites.   Il 

Distance 
moyenne 
au  centre 

de 
la  planète. 

RéToIatlon  sidérale. 

Inclinaison 

sur 
l'équatenr. 

Masse, 

oeUe 

de  la  planète 

éUnt  1. 

1 
2 
3 

4 

6,04853 

9,62347 

15,35024 

26,99835 

1^18»»  28' ou    li,76916 

3  13  14  ou    3,55181 

7    3  43  ou    7,15455 

16  16  32  ou  16,68877 

0 
27'  49',2 
12'  20", 
2° 

0,0000173 
0,0000232 
0,0000884 
0,0000427 

Les  excentricités  du  1*'  et  du  2*^  satellite  sont  insensibles;  celle  du  3"  est  très- 
petite,  mais  sensiblement  variable;  celle  du  4®  est  un  peu  plus  grande. 

III.  Satellites  de  Saturne. 


s 

Distance 
moyenne 
au  centre 

de 
la  planète. 

Révolution  sidérale; 

Excentricités  et  inclinaisons. 

1 
2 
3 
4 
5 
6 
7 

3,351 
4,300 
5,284 
6,819 
9,524 
22,081 
64,359 

0*22»»  38' ou    01,94271 
1    8   53  ou    1 ,37024 

1  21   18  ou    1 ,88780 

2  17  45  ou    2,73948 
4  12  25  ou    4,51749 

15  22  41  ou  15,94530 
79    7  55  ou  79 ,32960 

Les  orbites  de  six  satellites  inté- 
rieurs sont  à  peu  près  circu- 
laires ,  et  coïncident  presque 
avec  le  plan  de  Panneau.  L'or- 
bite du  septième  est  considé- 
rablenent  inclinée  sur  les  plans 
des  autres,  et  approche  beau* 
coup  de  coïncider  avec  l'éclip- 
tique. 

Les  deux  premiers  ont  été  découverts  par  Herschell,  en  1789,  avec  un  télescope 
de  40  pieds;  les  deux  suivants  par  Cassini  en  1684;  le  5*  et  le  7*  aussi  par  Cassioi 
en  1671  et  1672;  le  6*  par  Hujgens  en  1655. 

IV.  Satellites  d'Uranus. 


• 

"S 

Distance 
moyenne 
au  centre 

de  • 
la  planète. 

Révolution  sidéral*. 

Inclinaison  à  l'édiptlque. 

1? 

2 

3? 

4 

à? 

6? 

13,120 
17,022 
19,845 
22,752 
45,507 
91,008 

5)  21'' 25' ou      5^,8926 

8  16  66  ou      8,7068 

10^3     4  ou    10,9611 

13  U     9  ou    13,4645 

38     1  48  ou    38,0750 

107  16  40  ou  107,6944 

Les  orbites  sont  inclinées  d'en- 
viron 78°  58'  sur  l'écliptiqoe , 
et  les  mouvements  sont  rétro- 
grades. Le^  périodes  des  2' 
et  4*  n'exigent  que  de  légères 
corrections.  Les  orbites  parais- 
sent  être  à  peu  près  circulaires. 

Ces  satellites  n'ont  encore  été  observes  que  par  Herschell  qui  les  a  décooverif. 
Le  2"  et  le  4*  satellite  ont  seuls  été  revus. 


r  •■ 


PREMIER  APPENDICE, 


SUR 


LES  PRÉTENDUES  INFLUENCES  DE  LA  LUNE. 


SOMMAIRE. 

Lanes  des  mois.  —  Lune  rousse.  —  Opioion  de  rinfluence  de  la  lune  sur  les 
saisons.  —  Maocimum  de  ploie  pendant  le  second  octant.— Action  réelle 
de  la  luoe  mesurée  par  une  demi-ligne  de  hauteur  du  baromètre.  —  Faux 
principe  des  observations  de  Toaldo.  —  Coupe  des  bois  dans  le  déconrs 
de  la  lune. 


1.  On  distingue,  dans  la  société,  les  lunes  des  différents 
mois  ;  ainsi  Ton  dit  la  lune  de  Mars,  la  lune  d'Avril,  etc. . .  Les 
hmesy  qui  ne  sont  d'aucun  usage  en  astronomie,  font  souTent 
éleyer  des  difficultés,  car  une  question  toute  naturelle  est  de 
savoir  ce  que  Ton  entend  et  ce  que  Ton  doit  entendre  par  la 
loue  d'un  mois  désigné.  L'opinion  la  plus  générale ,  qui  est 
celle  des  auteurs  de  VArt  de  vérifier  les  dates,  est  que  Ton  doit 
donner  à  la  lune  le  nom  du  mois  où  elle  finit.  D'après  cela,  on 
appelle  lune  de  Mars  celle  qui  finit  en  mars.  Cet  usage  amène 
plusieurs  bizarreries  dont  la  plus  remarquable  proviendrait  de 
la  lune  qui,  finissant  le  l^'mars  une  seconde  après  minuit, 
doit  s'appeler  lune  de  Mars,  quoiqu'elle  ait  commencé  en  jan- 
vier ,  dans  une  année  commune ,  et  développé  toutes  ses  phases 
en  février.  D'un  autre  côté,  si  l'on  prend  l'origine  de  la  lunai- 
son pour  l'indice  du  mois,  il  en  résultera  d'autres  bizarreries, 
comme  d'appeler  lune  de  Mars  la  lune  commençant  le  31  mars 
une  seconde  avant  minuit.  C'est  une  suite  nécessaire  de  la  dif- 
férence qui  existe  entre  la  durée  de  la  lunaison  et  d'un  mois  de 
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Tannée  civile ,  e|  Poa  ne  peut  donner  de  règle  exempte  des 
bizarreries  signalées.  Au  reste ,  cet  objet  a  très-peu  d'impor- 
tance. 

2.  Les  jardiniers  disent  que  la  lumière  de  la  lune  a  la  pro- 
priété .de  fs^ir^  geler  ou  roussir  les  plantes,  et  prétendent  que 
cette  funeste  influence  se  manifeste  surtout  dans  la  lune  qui, 
commençant  en  avril,  devient  pleine  ordinairement  dans  le 
courant  de  mai ,  et  qu'ils  appellent  la  lune  rousse  par  suite  de 
Taction  qu'elle  exerce,  principsflement  sur  les  jeunes  pousses 
des  plantes  se  développant  en  mai.  D'après  eux,  les  jeunes 
pousses  exposées  à  la  lumière  de  la  lune  roussissent  ou  gè- 
leut,  quoique  le  thermomètre  suspendu  en  l'air  près  des 
plwtes  marque  7  à  s  degrés  centigrades  au-dessus  de  zéro, 
et  ces  mêmes  jeunes  pousses  ne  gèlent  pas  quand  les  nuages  les 
préservent  de  l'action  des  rayons  de  la  lune.  Le  fait  est  certain, 
mais  l'observation  des  jardiniers  n'est  pas  complète,  et  l'expli-  / 
cation  qu41s  en  donnent  n'est  pas  juste.  On  sait  que  tous  les 
corps  tendent  à  se  mettre  en  équilibre  de  température,  lorsqu'ils 
sont  placés  en  regard  l'un  de  l'autre ,  quoique  écartés  entre  eai. 
Or,  pendant  l'absence  du  soleil,  les  corps  situés  à  la  surface 
de  la  terre  tendent  à  se  mettre  en  équilibre  de  température  avec 
les  hautes  régions  de  l'espace  qui  sont  de  4(i  ou  60  degrés  cen- 
tigrades au-dessous  de  zéro.  Donc  ces  corps,  envoyant  à  ces  i^ 
gions  plus  de  chaleur  qu'ils  n'en  reçoivent  eax-mèmes,  et  ne  rece- 
vant de  la  terre  qu'une  chaleur  égale  à  celle  qu'ils  lui  envoient, 
doivent  se  refroidir.  Tous  les  corps  ne  rayonnent  pas  éga- 
lement. II  en  est  qui  rayonnent  très-peu  pendant  la  nuit, 
comme  l'air,  les  métaux,  etc.  ;  d'autres  an  contraire  rayon- 
nent beaucoup,  comme  le  coton,  l'édredon,  les  végétaux 
et  surtout  le  parenchyme  des  feuilles.  Par  conséquent,  si, 
par  une  nuit  sereine,  on  place  un  thermomètre  dans  l'air,  il 
continue  à  marquer  une  température  qui  peut  aller  à  7  à  8  de- 
grés centigrades,  parce  que  l'air,  avec  lequel  il  est  en  contact. 
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layoBBaBt  trè^-pea;  B'épronmB  pu  une  graàde  dimlButton  de 
températare.  Mais  les  plantes,  Fayonnant  benBeoup  et  n^  répa* 
rant  pas  leun  pertes ,  éprouyent  un  refroidissement  capable  de 
les  &ire  geler- 

Le  thamoiqètre  ne  doit  pas  être  saflpen4a  ^^  l'air ,  pour 
mdîqpar  rabdssement  qu'elles  ont  éprouvé  dans  leur  tempéra- 
ture ;  il  faut  au  contriiire  le  mettre  en  contact  avée  les  plantes 
dies-mémes. 

Ce  n'est  pas  la  lumière  de  la  lune  qui  Mt  geler  les  plantes  > 
quoiqu'elles  gèlent  quand  la  lune  brille,  et  ne  gèlent  point  quand 
dld  est  cachée  pax  des  nuages.  La  lune  est  là  comme  un  indice^ 
comme  un  témoin  qui  atteste  que  le^  plantes  rayonnent  en  li- 
berté rers  les  hautes  régions  de  Tespace,  et  doivent  par  consér 
qoent  éprouver  un  grand  abaissement  do  température.  Quand 
la  lune  ne  parait  pas ,  elle  est  masquée  par  un  iideau  de  nuages 
qni  arrête  dans  les  plantes  l'action  du  rayonnement,  en  s'inter- 
posant  entre  elles  et  les  régions  glacées  de  l'espace,  d'où  il  résulte 
qne  les  plantes  n'éprouvent  qu'un  abaissement  de  température 
insensible  ou  même  nul ,  et  par  conséquent  ne  gèlent  pas.  Ainsi, 
sans  en  connaître  la  véritable  cause,  les  jardiniers  ont  raison  de 
dire  que  les  plantes  gèlent ,  ou  ne  gèlent  pas,  selon  qu'elles  re* 
çoivent  la  lumière  de  la  lune ,  ou  qu'elles  en  sont  préservées. 

Ce  phénomène  ayant  lieu  surtout  dans  le  mois  de  mai  où  les 
nuits  sont  ordinairement  sereines,  et  où  les  plantes,  alors  en 
pleine  végétation,  offrent  des  parties  très-délicates,  les  jardi- 
fliers  disent  que  la  lune  pleine  en  mai  est  la  lune  rousse.  Mais 
on  peut  se  convaincre,  par  plusieurs  expériences,  que  la  lune 
n'entre  pour  rien  là  dedans.  Si  Ton  a  deux  plantes  voisines,  et 
que ,  par  une  nuit  sereine,  on  couvre  l'une  d'une  gaze ,  en  lais- 
sant l'autre  à  découvert ,  la  plante  voilée  ne  gèlera  pas,  et  la 
plante  nue  gèlera.  D'ailleurs  les  plantes  gèl^t  >  par  une  nuit 
sereine,  même  lorsque  la  lune  est  sous  l'horizon.  Donc  le  rayon- 
nement est  la  seule  cause  de  cp  phénomène. 
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3.  C'est  aussi  le  rayonnement  qui  produit  la  rosée.  Quand 
on  va  prendre  des  glaces  dans  on  café,  on  sert  en  même  temps 
une  carafe  contenant  de  la  glace ,  et  l'humidité  ne  tarde  pas  à 
se  déposer  sur  la  carafe  qui  en  est  bientôt  entièrement  ternie. 
Or,  les  corps,  qui  par  suite  du  rayonnement  acquièr«it  le  soir 
une  température  inférieure  à  celle  de  Tair ,  se  trouvent  préci-       f 
sèment  dans  les  mêmes  circonstances  que  la  carafe,  et  se  cou«        ! 
vrent  d'une  rosée  d'autant  plus  abondante  que  leur  pouvoir  de        ! 
rayonnement  est  plus  considérable.  Les  soldats  remarquent  en 
effet  au  bivouac  que  leurs  habits  sont  bientôt  couverts  d'une 
rosée  qui  pénètre  jusqu'à  leur  corps ,  tandis  que  leur  cuirasse  et 
leurs  armes  n'en  offrent  pas  de  traces  sensibles  :  c'est  parce  que 

la  laine  et  les  étoffes  rayonnent  beaucoup,  et  les  métaux  très-peu. 

4.  Pline  et  Plutarque  avaient  remarqué  que  la  viande,  ou 
toute  autre  substance  animale  fraîche,  exposée  à  la  lumière  de 
la  lune ,  entre  plus  vite  en  putréfaction  que  si  elle  en  est  ga- 
rantie par  un  écran.  De  là  ils  avaient  conclu  que  la  lumière  de 
la  lune  répandait  une  humidité. qui  hâtait  la  putréfaction  des 
substances  animales.  Le  fait  est  vrai,  comme  celui  de  la  congé- 
lation des  plantes  dans  le  mois  de  mai,  mais  la  cause  n'en  doit 
pas  plus  être  attribuée  à  la  lumière  de  la  lune.  C'est  toujours  un 
effet  du  rayonnement;  le  ciel  étant  serein,  les  substances  ani- 
males exposées  à  la  lumière  de  la  lune ,  c'est-à-dire  dont  le 
rayonnement  s'exécute  en  liberté ,  deviennent  plus  froides  que 
l'air ,  qui  dépose  alors  à  leur  surface  une  partie  de  son  humidité; 
tandis  que  les  substances  animales ,  préservées  de  la  lumière  de 
la  lune  par  un  écran  qui  intercepte  leur  communication  avec 
les  hautes  régions  de  Tespace,  n'éprouvent  pas  de  refroidisse- 
ment inférieur  à  celui  de  l'air,  et  par  suite  n'en  reçoivent  pas 
d'humidité.  Ces  substances  se  corrompant  d'autant  plus  aisé- 
ment qu'elles  contiennent  plus  d'humidité ,  il  en  résulte  que 
celle  qui  a  été  préservée  par  l'écran  se  conservera  saine  bien 
plus  longtemps  que  celle  qui  n'a  pas  eu  le  même  abri. 
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Enfin  ;  on  dit  que  la  lumière  de  la  lune  fait  noircir  la  pean  ;  si 
Tobservation  est  yraie ,  cela  ne  peut  sans  doute  également  pro- 
veDîr  que  du  rayonnement  de  la  peau  vers  les  froides  légions 

de  l'espace. 

5.  Les  partisans  des  causes  finales  disent  que  la  lune  a  été 
donnée  à  la  terre  pour  Féclairer  pendant  les  nuits.  Mais  si  la 
lune  ayait  été  destinée  à  cet  objet  »  on  l'aurait  placée  à  une  dis- 
tance quatre  fois  plus  grande  que  celle  où  die  est  réellemoit 
pour  n'être  jamais  éclipsée.  En  outre,  elle  aurait  dû  être  toujours 
opposée  au  soleil  et  se  mouvoir  dans  le  plan  de  l'écliptique  même 
ETec  une  vitesse  parallèle  à  la  terre  et  proportionnelle  à  la  dis- 
tance solaire.  Par  ce  moyen ,  la  iune  eût  été  constanmient  pleine, 
et  eût  toujours  brillé  sur  Tbonzon  pendant  l'absence  du  soleil  ; 
mais  loin  de  là^  elle  n'éclaire  nos  nuits  qu'environ  le  quart  du 
temps  où  le  soleil  est  absent. 

6.  On  pense  généralement  que  la  lune  exerce  une  influence 
sensible  sur  l'atmosphère.  Théophraste  le  croyait  ;  et  depuis , 
bien  des  savants  l'ont  soutenu.  Maintenant  il  n'y  a  pas  un 
marin,  pas  un  agriculteur  qui  n'y  croie  encore.  L'observation 
attentive  des  phénomènes  météorologiques  prouve  qu'il  n'est 
pas  vrai  que  le  passage-  de  la  lune  par  les  points  de  son  orbite 
où  elle  devient  nouvelle  ou  pleine,  entre  dans  le  premier  ou 
dans  le  dernier  quartier,  exerce  sur  l'atmosphère  une  action 
capable  d'amener  un  changement  de  temps.  Quand  on  a  une 
idée  arrêtée  d'avance,  on  ne  tient  compte  que  des  cas  favora- 
bles à  son  opinion,  et  non  des  cas  défavorables ,  qui  passent 
inaperçus.  Ainsi,  lorsqu'une  personne  convaincue  de  l'influence 
des  phases  de  la  lune  sur  les  changements  de  temps,  en  voit 
arriver  un,  le  jour  d'un  changement  de  lune  on  de  quartier , 
elle  le  note  et  l'enregistre  avec  soin ,  tandis  que  si  cette  in- 
fluence se  se  vérifie  pas  cinquante  autres  fois,  elle  n'y  prend 
pas  garde  et  n'en  tient -aucun  compte.  En  outre,  ce  qu'on  ap- 
pelle changement  de  temps  n'a  pas  une  définition  exacte,  un 
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sens  p^ ,  ^  ne  sait  pas  spjet  ^  eoptrpT^W  :  fs$r  Vpn  igpl- 
lera  changeaient  de  temps  nn  pes^e  ou  )a  préçe^gf  4'p 
nuage  ;  ponr  nn  antre,  ce  «era  nn  ?eitl  ffpi  p'él^yera  d'in  ^t^i 
ou  soufflera  plus  fort  ;  pour  un  autre  encore^  ce  seiç%  je  pa^« 
sage  d'un  temps  serein  à  nn  tempe  trèt-eouTWt,  et  m&i  de 
suite. 

9.  Il  faut  donc  cbercher  un  phénomène  qui  ne  d<3mne  pas 
lieu  à  discussion ,  et  où  Ton  ne  puisse  pf(s  se  tromper^  eopime  le 
nombre  de  jours  de  pluie  qu'en  peut  prendre  dans  d^  tatdeani 
météorologiques  faits  avec  soin.  Pour  opéror  atec  eneoiie  p]u8 
d'exactitude  et  envisager  la  question  sous  toutes  ses  faon ,  on 
peut  même  prendre  des  points  intermédiaires  entre  lesf  fAases 
principales  delà  lune,  et  qu'on  natim^  octafHtMf  le  premier 
octant  étant  à  égale  distance  de  la  nouvelle  lun^  et  du  premier 
quartier,  le  second  octant  à  égale  distance  entre  le  premioi 
quartier  et  la  pleine  lune,  le  troisième  octant  ê^  égale  distance 
entre  la*  pleine  lune  et  le  troisième  quartier,  en&l  le  quatrième 
octant  à  égale  distance  entre  le  dernier  quartier  et  la  nouvelle 
lune.  La  considération  des  oct^ints  peut  paraître  minutieuse  à  la 
sècîété ,  qui  n'en  tient  pas  compte  ;  mais  ils  sont  fort  importants 
aux  yeux  de  l'astronome. 

8.  En  opérant  sur  une  grande  base  d'observations  embras- 
sant un  certain  nqmbre  d'années ,  on  a  reconnu  que  le  nombre 
de  jours  de  plniti  atteignait  son  maantnum  le  jour  dA  aecoqd 
octant ,  et  son  ^inimui^  le  jour  du  dernier  quartier.  Ce  résultat 
remarquable ,  et  iq^ni  montre  que  la  lune  a  une  certaine  influence 
sur  l'état  de  l'atmosphère,  est  bien  éloigné  des  idées  pQpulai|*es 
qui  attribuent  les  changements  de  temps  aux  quatre  phases  prin- 
cipales de  la  lune,  mais  il  ne  donne  pas  matière  à  discussion , 
parce  qu'il  est  simplement  l'énoncé  d'un  fiait. 

d.  Ce  résultat  est  d'ailleurs  parfaitement  confirmé  par  une 
anfre  prepve  également  matérielle.  La  quantité  d'eau  qui  tombe 
à  Faria  est  de  116  centimètres ,  c'est^à-dine  qu'en  supprimant  les 
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ÉËfti^s ,  tout  le  sol  de  Paris  serait  cotiven  de  lift  centiiiiètres 
d'eao  y  s'il  n'y  avait  pas  évaporation  ni  infilUratiai).  A  |'QtlW- 
Tatoire,  on  reçoit  dans  un  vase  Teau  de  la  ploie,  •(  l'pn  n  ftoip 
de  la  préserver  de  Févaporation  ep  la  faisant  parvqi^r,  à  îP#§vff^ 
qn^elle  tombe ,  dans  un  second  vase  destiné  à  cet  afl^.  11  ¥  ^  W 
réservoir  placé  sur  la  plate-forme  supérieure,  et  un  autre  ^ans 
la  cour;  l'observation  présente  ce  phénomène  rf»nwrS¥l9bla, 
qu'il  tombe  un  sixième  d'eau  de  plus  dans  la  copr  q^f  sur  \fL 
plate-forme.  L'explication  de  ce  fait  se  déduit  de  ]a  i^iapièra  àç^ 
là  pluie  parvient  à  la  terre.  Le  froid  augipente  ^  mesure  qu'pp 
s'élève  au-dessus  du  sol ,  et  il  arrive  un  moment  pu  les  nuag^ 
se  trouvant  suffisam^nent  coudeusés  par  le  refroidissement,  la 
pluie  s'en  détacbe  par  petites  gouttelettes  froides ,  qui ,  venapt 
à  traverser  en  descendant  des  couches  d^  plus  çjx  plus  cbaudfis 
-do  Tatibosphère ,  se  recouvrent  dp  plus  en  plus  de  rhuinjdité 
qu'elles  leur  absorbent.  C'est  le  même  phénomène  qup  cel^i 
d'une  carafe  (s)  couteuant  de  l'eau  très-froide ,  et  mise  d£^n^  ^p 
appartement  plus  chaud.  On  cpuçoit  que  les  gouttes  de  pluie 
qui  traversent  une  plus  grande  profondeur  de  l'atmosphère 
doivent  être  plus  grosses,  et  cette  différence  doit  être  plus  sen- 
si))le  lorsque  la  portion  d'atmosphère  que  la  pluie  traverse  en 
plus  est  celle  en  contact  avec  la  terre,  c'est-à-dire  la  plus  chaude 
et  la  plus  chargée  de  vapeurs.  Aussi  trouve-t-on  uu  sixième 
d'augmentation  de  volume  pour  une  différence  4'^tmospbère 
traversée,  égale  à  la  hauteur  de  l'Observatoire,  où  chaque  jour 
la  quantité  d'eau  tombée,  soit  sur  la  plate-forme,  soit  dans  la 
cour,  est  mesurée  avec  le  plu^  grapd  soin. 

Les  résultats  montrent  en  outre  qpe  )e  maximum  d'eap  reç^e 
d^ns  les  vases  a  lieu  le  jour  du  deuxième  octs^t  »  ef  ^e  minimu^ 
le  jour  du  dernier  quartier. 

10.  Enfin  d'autres  observations  faites  sur  l'état  du  baromètre, 
qui  baisse,  comme  on  sait,  quand  il  pleut,  prouvei)t  que  la 
hatiteur  du  mercpre  a|tpiqt  son  niinim^n^  au  seç9{)d  qc}^\ , 
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et  son  maximum  au  dernier  quartier.  Si  donc  le  changonent 
de  temps  est  la  cause  unique  des  changements  du  baromètre,  ce 
résultat  était  une  suite  nécessaire  des  observations  que  nous  ve- 
nons de  rapporter,  et  ne  fait  que  les  corrobora  par  une  concor- 
dance parfaite. 

La  différence  entre  le  maximum  et  le  minimum  des  hauteurs 
du  baromètre  est  très-peu  considérable  et  ne  s'élève  qu'à  peine 
à  1  millimètre  qui  marche  dans  le  même  sens  que  les  phéno- 
mènes. C'est  la  mesure  incontestable  de  l'action  que  la  lune 
exerce  sur  l'atmosphère.  La  lune  agit  sur  l'Océan  par  voie  d'at- 
traction et  y  produit  le  phénomène  régulier  des  marées,  de 
sorte  que  l'instant  de  la  haute  mer  est  séparé,  d'à  peu  près  six 
heures,  de  l'instant  de  la  basse  mer,  les  heures  des  hautes  et 
basses  mers  variant  chaque  jour  comme  celles  du  passage  de  la 
lune  au  méridien.  Or,  l'examen  suivi  des  observations  baromé^ 
triques  montre  qu'il  n'en  est  pas  ainsi.  Ce  n'est  ni  à  la  nouvelle 
luue  ni  à  la  pleine  lune,  mais  au  second  octant  que  la  lune  a  le 
plus  d'action  sur  l'atmosphère.  En  outre ,  si  la  lune  agissait  sur 
elle  par  attraction ,  les  résultats  devraient  être  les  mêmes  à  la 
nouvelle  et  à  la  pleine  lune ,  et  celui  du  premier  quartier  devrait 
de  même  égaler  celui  du  dernier  quartier.  Comme  cela  n'a  pas 
lieu,  il  est  certain  que  la  lune  n'agit  pas  sur  l'atmosphère  par 
attraction. 

11.  Toaldo«  ItaUen  très-distingué,  était  d'avis  qu'il  y  a  des 
changements  de  temps  occasionnés  par  les  phases  de  la  lune. 
Mais  il  avait  là-dessus  une  opinion  arrêtée  d'avance,  et  croyait 
aussi  que  les  ongles  et  les  cheveux  poussent  plus  rapidement 
quand  on  les  coupe  dans  le  décours  de  la  lune.  Il  avait  exa- 
miné ,  pour  un  grand  nombre  d'années ,  le  nombre  des  change- 
ments de  temps  qui  avaient  eu  lieu  aux  quatre  époques  princi- 
pales du  cours  de  la  lune ,  nouvelle  lune ,  premier  quartier, 
pleine  lune,  dernier  quartier,  et  aussi  tous  les  jours  intermé- 
diaires. Mais  comme  il  pensait  que  le  mauvais  temps  que  la  lune 
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nous  amenait  à  ces  quatre  époques  ne  pouvait  pas  venir  ni  cesser 
tont  à  coup,  et  qu'il  attribuait  surtout  une  grande  influence  à 
la  nouvelle  et  à  la  pleine  lune,  il  englobait  avec  les  observations 
des  jours  de  ces  deux  phases  celles  des  deux  jours  précédant  et 
suivant  chacune  d'elles.  Attachant  une  moindre  importance  aux 
quadratures,  il  englobait  seulement  avec  les  observations  de 
chacun  de  ces  jours  celles  de  la  veille  et  du  lendemain.  Enfin 
pour  tous  les  jours  intermédiaires  il  se  bornait  strictement  aux 
observations  de  la  journée.  Il  est  bien  évident  qu'avec  une  telle 
manière  de  procéder,  il  devait  trouver  plus  de  changements  de 
temps  aux  quatre  phases  principales  que  dans  les  jours  intermé- 
diaires. Il  trouvait,  en  effet,  5  contre  l  pour  les  syzygies,  et  3 
contre  1  pour  les  quadratures.  Il  était  impossible  de  trouver 
autrement ,  car  il  opérait  de  manière  à  trouver  précisément  ce 
résultat ,  qui  se  réduit  à  dire  :  sur  5  jours  il  y  a  6  fois  plus  de 
chances  de  changements  de  temps  que  sur  1  jour,  et  sur  3  jours 
il  y  a  3  fois  plus  de  chances  de  changements  de  temps  que  sur 
1  jour.  Les  résultats  trouvés  par  Toaldo  sont  même  une  preuve 
que  la  conclusion  qu'il  en  tirait  n'est  pas  vraie.  Son  nom  et  sa 
réputation  doivent  donc  être  mis  de  côté  dans  cette  circon- 
stance, pour  ne  s'occuper  que  des  résultats  numériques  eux« 
mêmes,  qui  prouvent  réellement  que  les  quatre  phases  princi- 
pales de  la  lune  n'ont  pas  d'influence  sur  les  changements  de 
temps. 

Il  en  est  de  même  de  l'autorité  de  Théophraste ,  qui  doit  être 
de  nulle  valeur  pour  établir  cette  influence  des  phases  de  la  lune; 
ear  il  est  en  contradiction  avec  lui-même  dans  deux  passages 
différents.  En  effet,  selon  l'un  de  ces  passages  il  doit  faire  mau- 
vais temps  à  la  nouvelle  lune,  beau  temps  à  la  pleine  lune^  et 
selon  l'autre  il  doit  arriver  un  changement  de  temps  à  chaque 
syzygie  ou  quadrature.  Or,  s'il  fait  mauvais  temps  à  la  nou- 
velle lune ,  le  temps  changeant  au  premier  quartier  deviendra 
beau^  et  changeant  une  seconde  fois  &  la  pleine  lune  redevien- 
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dra  mauvais ,  ce  qui  est  contradictoire  avec  le  premier  passage 
cité. 

De  là  oii  doit  conclure  que  la  lune  n'a  aucune  action  aux 
époques  de  ses  phases  sur  les  changements  de  temps ,  qu'elle 
a  an  contraire  sur  l'atmosphère  une  action  très-faible  indi* 
quée  par  une  Variation  barométrique  s'élevant  à  peine  à  une 
detni-ligne ,  le  minimum  ayant  lieu  le  jour  du  second  octant  et 
le  maximum  Ife  jour  du  dernier  quartier;  qu'enfin  le  mode  et  la 
nature  de  cette  action  ne  sont  pas  connus^  mais  diffèrent  certai- 
nement de  l'attraction. 

La  lune  n'agissant  point  sur  l'atmosphère  par  attraction,  il 
est  clair  que  ses  phases  ne  peuvent  avoir  d'influence  sur  les 
changements  de  temps,  car  il  faudrait  que  cette  influence 
inconnue  eût  la  propriété  d'amener  les  nuages  après  le  beau 
temps I  et  le  beau  temps  après  les  nuages;  ce  qui  est  ab- 
surde. 

13.  Quant  à  l'opinion  de  ne  couper  les  arbres  que  dans 
le  déeours  de  la  lune ,  elle  est  fort  ancienne  ;  et  les  ordon- 
ûabces  de  Louis  XIY  enjoignaient  de  ne  faire  de  coupe  qu'a- 
près l'époque  de  la  pleine  lune.  Cette  prescription  a  cessé  depuis 
les  expériences  de  Duhamel  Dumonceau ,  d'où  il  résulte  que  le 
bois  coupé  dans  le  cours  est  de  la  même  qualité  que  le  bois 
abattu  dans  le  décOurs.  Au  reste  >  comme  il  fait  plus  souvent 
humide  dans  la  période  ascendante  que  dans  la  descendante,  la 
différence,  quoique  minime,  pourrait  bien  à  la  rigueur  avoir 
de  l'influence  et  rendre  le  bois  un  peu  plus  humide  que  dans 
le  décours;  mais  l'expériènCe  ne  l'a  pas  encore  pleinement 
eonstaté. 

13.  On  croyait  jusqu'iâ  que  la  lumière  de  la  lune  n'avait 
aucime  puissance  pour  produire  des  effets  chimiques ,  parce 
que  le  chlorure  d'argent,  qui  noircit  au  soleil  et  même  seu- 
lelnent  par  l'action  de  la  lumière  diffuse  du  jour,  reste  blanc 
quand  on  i'expose  à  la  lumière  de  la  lune.  Hais  M.  Daguerre , 
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en  appliqnam  à  Ik  ifahe  l^ingénieux  frméaé  fkr  léqaël  il  est  par- 
venu à  reproduire  les  images  des  objets  terrestres  en  fixant  les 
rayons  lunineux,  vient  d'obteiiil*  des  images  de  la  lune  qui  dé- 
montrent, malgré  leur  imperfection,  que  les  rayons  lunaires  ne 
sont  pas  dépourvus  de  toute  ptdssance. 
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LES  PRÉTENDUES  INFLUENCES  DES  COMÈTES. 


SOMMAIRE. 

Opinion  erronée  de  IMnflaence  de^  comètes.  —  Opinion  de  Newton  sor  la 
conflagration  du  soleil  entretenue  par  les  comètes.  —  Opinion  de  BufTon 
sur  la  formation  des  planètes  par  le  choc  d'une  comète  contre  le  soleil.  — 
Opinion  erronée  de  la  formation  des  planètes  ultra-zodiacales  par  le  choc 
d*uoe  comète.  —  Opinion  erronée  d'un  ancien  choc  de  compte  contre  la 
terre  et  contre  la  lune.  —  Opinion  erronée  des  brouillards  secs  produits 
par  la  queue  d'une  comète.  —  De  l'anneau  de  Saturne  formé  par  une 
comète.  —  De  la  lune  autrefois  une  comète.  —  Du  déluge  causé  par  une 
comète.  —  Improbabilité  que  la  terre  devienne  le  satellite  d'une  comète  ; 
effets  qui  en  résulteraient.  —  Effets  de  la  coïncidence  de  l'écliptiqae  avec 
l'équateur. 

1.  Toutes  les  fois  qu'il  apparaît  une  comète,  et  que  l'aimée 
est  chaude,  la  comète  est  accusée  de  la  chaleur.  Or,  les  comètes 
n'ont  pas  la  moindre  influence  sur  la  température.  Car  si  Ton 
met  en  regard  toutes  les  observations  météréologiques  faites  de- 
puis cent  ans  qu'on  en  tient  une  note  exacte  dans  les  observa- 
toires 9  on  voit  qu'il  n'y  a  pas  eu  plus  de  chaleur  dans  les 
années  à  comètes  que  dans  celles  sans  comètes.  Les  temps  cou- 
verts, les  changements  de  vents  peuvent  occasionner  des  varia- 
tions de  température  dont  on  ne  connaît  pas  en  général  la  vraie 
cause.  On  a  eu  des  années  très-froides,  comme  1808,  où  l'on 
observa  quatre  comètes.  La  température  moyenne  dé  toutes 
les  années  à  comètes  n'offre  qu'un  demi-degré  centigrade  de 
différence  sur  celle  d'un  nombre  d'années  sans  comètes.  Cette 
différence ,  très-légère  à  la  vérité ,  est  en  faveur  des  années  à 
comètes;  ce  qui  s'expUque  naturellement,  parce  que  les  comètes 
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n'étant  visibles  que  par  un  ciel  serein ,  le  nombre  total  des  co- 
mètes observées,  et  non  leur  nombre  réel,  doit  être,  toutes 
choses  égales  d'ailleurs,  plus  considérable  dans  les  années  se- 
reines. Mais  on  a  été  plus  loin ,  et  Ton  a  comparé  les  années  à 
une  comète  et  les  années  à  deux  comètes.  La  différence  des  tem- 
pératures moyennes  s'est  trouvée  très-petite ,  mais  en  faveur 
des  années  à  une  comète.  Par  conséquent,  les  années  très- 
chaudes,  où  ces  astres  ont  été  observés,  comme  Tannée  I8ll , 
dont  le  vin  a  été  célèbre  sous  le  nom  de  vin  de  la  comète,  sont 
des  faits  isolés  qui  ne  peuvent  servir  à  établir  une  opinion  rai- 
sonnable dans  une  question  de  cette  importance. 

2.  La  théorie  vient  ici  confirmer  les  résultats  de  l'observation. 
Car  une  comète  ne  peut  agir  sur  la  terre  que  par  sa  lumière,  ou 
par  le  mélange  de  sa  queue  à  l'atmosphère  terrestre,  ou  enfin 
par  attraction.  D'abord  il  n'y  a  pas  une  comète  qui  jette  sur  la 
terre  une  lumière  égale  à  la  vingtième  partie  de  celle  que  la 
lune  y  envoie,  laquelle  a  été  trouvée  sans  action  sur  la  boule 
noircie  d'un  thermomètre  à  air,  même  étant  concentrée  au 
foyer  des  plus  fortes  lentilles.  Par  conséquent,  la  lumière  de  la 
comète  n'en  aura  pas  davantage,  fût-elle  bien  plus  considéra- 
ble, ce  qui  est  pleinement  confirmé  par  l'expérience.  Quant 
au  mélange  de  la  queue  avec  l'atmosphère ,  la  comète  de  1 811 , 
qoi  s'est  le  plus  rapprochée  de  la  terre ,  n'en  a  jamais  été  plus 
près  que  ^0  millions  de  myriamètres ,  et  sa  queue,  occupant  un 
espace  du  ciel  égal  à  23^' qui  répond  aune  longueur  de  18  mil- 
lions de  myriamètres,  avait  encore  son  extrémité  à  2  millions 
de  myriamètres  de  distance  dans  sa  position  la  plus  voisine  ; 
ainsi  le  mélange  de  l'atmosphère  avec  la  matière  de  la  queue  de 
la  comète  n'a  pu  avoir  lieu,  ni  par  conséquent  amener  une  élé* 
Tation  de  température,  ou  nous  occasionner  tout  autre  phéno- 
mène physique.  Quant  à  l'attraction  enfin,  on  sait  que  la  lune 
produit  des  marées  atteignant  jusqu'à  7  mètres  de  hauteur, 
comme  le  montrent  les  observations  faites  dans  plusieurs  ports. 
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Or,  lesmémeâ  observations^  faites  aVec  la  j[>lo^  gtàndë  èkêkïi^ 
tilde,  n'ont  Jamais  pu  constater  là  moindre  peîtnrbâtion  dàtis 
les  marées,  ménié  &  l'époqne  du  plus  grand  voisinage  des 
plus  brillantes  comètes.  €es  astres,  n'ayant  auctiné  Influencé 
siir  le  phénoinène  des  inarées ,  pendant  que  Ih  lùnë  èii  à  tliie 
aussi  forte ,  ne  peuvent  donc  agir  par  attraction  sur  iibtré  globe  ; 
ce  qui  doit  en  effet  résulter  de  la  petitesse  de  leiir  masse ,  éga- 
lement sans  action  même  sur  les  mbuvemeiits  des  plds  petits  sa- 
tellites de  iiotre  système. 

S.  Newton  croyait  que  la  lumière  était  une  émanation  de  la 
substance  même  du  soleil,  qu'il  supposait  un  foyer  ardent. 
Dans  cette  idée  le  soleil  devait  finir  par  s'épuiser,  s'il  âe  pouvait 
réparer  les  pertes  qu'il  éprouvait  en  projetant  aiiisi  sél  matière. 
Newton  admettait  donc  que  les  comètes  allaient  se  précijpiteir 
dans  le  soleil  pour  l'entretenir  en  conflagration.  Ces  idées  né 
sont  plus  de  ùdtre  teibps,  et  le  soleil  ne  peut  plus  être  assimilé  à 
lin  feii  ordinaire,  ni  les  comètes  à  des  bûches  propres  à  l'aliment 
ter.  Car  des  corps,  môme  dans  le  récipient  de  la  machine  pnea- 
matique,  peuvent  être  rendus  lumineux,  ou  plus  lumineux  s'ils 
le  sont  déjà,  par  l'action  de  la  pile  voltaïqiie,  sans  dégagé - 
meiit  ni  absorption  de  la  part  de  ces  corps.  On  a  même  donné  ié 
nom  de  lumière  solaire  à  celle  qu'offrciit  deux  charbons  très- 
rapprochés  et  en  contact  chacun  avec  le  pôle  d'une  pile,  parce 
qu'elle  est  extrêmement  éclatante  et  l'emporte  sur  toute  autre 
que  nous  pussions  produire.  Newton  expliquait  aussi  lés  appa- 
ritions subites  d'étdileè,  comme  celle  dé  Gassiopëe,  par  de§  co- 
mètes qui  àlidient  raniîner  ces  soleils  éteints.  Mais  cette  expli- 
cation n'est  pas  meilleure  qùé  celle  qli'il  donnait  poui:  rëntrétièii 
dé  la  coîiflagrâtion  de  nôtre  soleil. 

4.  Nous  avons  vu  que  toutes  les  planètes  et  lés  satellites  ont 
un  mouvement  général  de  ti*anslation  et  dé  rotatiôîi  dirigés  l'clii 
et  l'autre  d'occident  en  orient,  et  s'efféciùaiit  presque  dans  dfl 
niêinè  ^lan.  Eîi  outre,  le  soleil  a  Renient  un  mobvèmeni  dé 
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fotaHBH  àusM  ffiMgé  d'ôëbidelit  en  bHeiit.  li  f  a  ^us  da  quatro 
niilliardsàpariei*  bclnti*e  ad  qilë  cet  eilâènible  de  43  itionYeinents 
aiHgé^  dans  le  Uênié  seiis  û'm  pas  l'effet  dd  hasard.  Boffon 
avait  assigné  pour  cause  générale  de  cette  disposition  la  chuté 
d'Uiie  cdfnëtë  sdr  le  bord  du  soleil,  dont  les  nittières  inégale- 
tiient  dekiseâ,  détachées  par  ce  bhoc,  auraient  été  projetées  h 
dés  distahces  inégalés ,  plds  gtandês  polit  les  parties  les  moins 
deiisés,  et  duraient  fbnné  par  ledr  reCroidissbment  des  globei 
opaques  et  soUdes  qui  sont  les  planètes  et  les  satetlltek.  Dans  cd 
tiè,  lék  jplihètes  fttlraient  bien  eu  tOdtes  m  iHonyement  de 
iriblslâtidii  diri^  dads  le  mêidë  ëens;  mais  Ib  tnootetfaent  de 
rotation  àtii^it  pu  s'effectuer  ètl  selis  contraire;  De  pins  »  d'afirèb 
la  thëcfHë  Bë§  fUttes  bëbtrdléâ,  si  là  matière  des  ptanètés  émA^ 
itàt  â'm  poiiit  Ah  stilèil  supposé  Solide ,  elles  detràient  ^  bn  A^ 
cHktmX  letir  brbite  autour  du  soleil ,  retenir  ft  cbaqne  r^volntion 
àù  point  de  départ.  Atissi  Buffon  partait-il  de  Thy potbèse,  re« 
çiië  de  son  téhips ,  que  le  soleil  était  un  océan  de  feu ,  nn  liquida 
briiliiht,  dont  tin  iofrrënt  projeté  par  la  comète  s'était  condensa 
en  diRérents  points  d'autant  plos  éloignés  dtt  soleil ,  que  le^ 
partiel  de  mdtiërë  étant  moibs  denses  ttvaièbt  j&illi  plos  loiii, 
br,  ilons  ilaVons  màititeiiant  Que  la  partie  extériedre  dn  soleil 
est  tin  gâsé ,  ce  ^i  tehverse  le  syâtèine  de  Butfon; 

B.  En  parlâiit  des  qtîatre  petites  planètes  récemment  décôiH 
vertes,  bbd^  âybils  dit  (GôsinOgr.,  ti""  142 )  qti'elles protiennent 
probablement  dé  l'explosion  d'tine  sedito  plâbète.  Si  cette  faypo- 
diè^  est  irtàe,  cbftijde  fragment  éttttit  déJA  dès  lo  point  de  dé* 
part,  à  l'époque  môme  de  l'explosion,  une  planète  se  mourant 
selon  les  lois  de  képiér ,  chdcttùe ,  d'fiprèd  le  pHneipé  des  forces 
cielitHUes  ioàï  m\M  tëii6n§  de  parlëi* ,  dëtni  ^étebir  ft  chaque 
révolution  au  point  même  où  l'explosion  a  ëtt  lieo;  de  sorte 
qnè  \éê  6mm  des  qndtrë  pltihètès  doitèbt  M  rencontrer  en  un 
îiiiiiiè  ^ibt  Ah  YÛfHcè.  Or,  b'est  prédséffiënt  ee  qtii  ft  Ueo>  Mi 
MUiit  totitbftiis  cbmpte  des  pèHurlMttions  c(tt'eU«  bni  Su  épiotir 
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ver.  Ainsi ^  au  moment  de  l'explosion,  les  quatre  fragments 
partant  d'un  point  commun  furent  projetés  dans  des  routes  di- 
verses et  avec  des  vitesses  différentes^  par  suite  de  l'inégalité 
des  forces  agissant  sur  eux. 

En  examinant  ces  quatre  petites  planètes  avec  des  télescopes 
d'un  grand  pouvoir,  on  a  vu  que  Gérés  et  Pallas  sont  entourées 
chacune  d'une  atmosphère  d'environ  120  myriamètres  de  hau- 
teur^ tandis  que  les  deux  autres^  surtout  Vesta^  en  sont  sensi- 
blement dépourvues. 

En  supposant  que  les  atmosphères  de  Gérés  et  de  Pallas  provien- 
nent de  la  queue  de  la  comète  dont  le  choc  a  déterminé  l'explosion 
de  la  planète  en  question ,  on  ne  voit  pas  pourquoi  cette  queue 
atmosphérique  ne  serait  pas  répartie  à  peu  près  également  au- 
tour des  quatre  planètes.  Si,  au  lieu  du  choc  d'une  comète,  on 
suppose  que  c'est  une  secousse  intérieure  qui  a  déterminé  l'explo- 
sion de  la  planète  primitive,  par  exemple  la  force  expansive  de 
gaz  développés  par  des  feux  souterrains  et  ne  trouvant  aucun 
passage  pour  s'échapper ,  l'objection  reste  la  même  ;  car  l'atmos- 
phère de  la  planète  primitive  aurait  dû  se  répartir  sur  les  quatre 
planètes  secondaires ,  et  si  elle  en  était  dépourvue,  comment 
Cérès  et  Pallas  en  auraient-elles  d'aussi  étendues?  G'est  encore 
une  des  lacunes  qu'offre  l'état  actuel  de  la  science.  Elle  ouvre  à 
la  fois  un  beau  sujet  de  méditations  ainsi  qu'un  vaste  champ 
d'observations  à  nos  grands  astronomes.  G'est  probablement 
par  cette  raison  qu'Herschell  n'attribue  pas  à  ces  quatre  planètes 
une  origine  commune^  dont  il  assimile  l'idée  à  un  rêve  inno« 
cent. 

6.  Voici  quelques  considérations  sur  la  possibilité  que  la  terre 
ait  été  autrefois  choquée  par  le  noyau  d'une  comète  ou  rencon- 
trée par  sa  queue. 

Supposons  qu'un  corps  d'une  figure  quelconque  reçoive  une 
impulsion  passant  par  son  centre  de  gravité,  il  en  résultera 
pour  toutes  les  parties  de  ce  corps  une  égale  vitesse^  de  sorte 
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qoe  TefTet  de  Timpulsion  sera  d'imprimer  senlement  m  corps 
un  mouvement  général  de  translation  dans  l'espace.  Mais  si 
rimpulsion  primitive  n'agit  pas  daps  la  direction  du  centre  de 
gravité,  il  en  résultera  pour  tontes  les  parties  du  corps  des 
vitesses  inégales ,  par  suite  desquelles  le  corps  prendra  un  mou- 
vement de  rotation  autour  de  son  centre  de  gravité ,  outre  le 
mouvement  général  de  translation  qu'il  aurait  en  seul  si  l'im- 
pulsion eût  passé  par  ce  centre.  Le  double  mouvement  de 
translation  et  de  rotation  de  la  terre,  des  planètes  et  des  sa- 
tellites, se  déduit  donc  facilement  de  la  supposition  d'une 
impulsion  primitive  qui  n'a  point  passé  par  leur  centre  de 
gravité. 

Quand  c'est  un  corps  parfaitement  sphérique  et  homogène 
qui  reçoit  l'impulsion,  son  axe  de  rotation  passe  invariablement 
par  le  centre  et  par  les  mêmes  points  de  sa  surface.  Si  le  corps 
n'est  pas  sphérique,  le  mouvement  de  rotation  ne  s'exécute  pas 
toujours  autour  du  même  axe  matériel,  mais  autour  d'axes 
successifs  différents,  changeant  à  chaque  instant,  et  appelés 
pour  cette  raison  axes  instantanés  de  rotation.  Les  géomètres, 
recherchant  toutes  les  variations  que  pouvait  ainsi  éprouver  un 
corps  hétérogène  d'une  ligure  et  d'une  nature  quelconque,  in- 
dépendamment des  forces  qui  ont  primitivement  agi  sur  lui, 
ont  été  conduits  à  ce  résultat  remarquable ,  qu'il  existe  pour 
chaque  corps  trois  axes  perpendiculaires  entre  eux,  tels  que  si 
le  corps  tourne  autour  de  l'un  de  ces  trois  axes,  ce  sera  tou- 
jours autour  de  lui  qu'il  tournera,  tant  qu'il  ne  sera  pas  soumis 
à  l'action  de  forces  étrangères.  Ces  trois  axes,  qui  passent  par 
le  centre  de  gravité  du  corps,  sont  appelés  axes  principaux 
de  rotation.  C'est  ce  qui  a  lieu  pour  la  terre,  elle  tourne  con- 
stamment autour  du  même  axe  matériel,  dont  les  intersections 
avec  sa  surface  donnent  les  mêmes  points  matériels  qui  sont 
les  pôles.  Les  divers  points  de  la  terre  conservent  donc  entre 
eux  leurs  mêmes  distances  absolues.  Quand  on  a  déterminé  le 
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tion ,  mais  par  la  cmU^  às^  circq^férepces  quç  4épriy^nt  ]es 
étoiles  dans  leur  wonvem^t  dilirffe.  ^ie  papmmg  fetfry  auri^t 
ea  ce  singuUec  spectucle ,  s'il  fuyait  p^  s^rrjvcif  §)|  i)61e,  4opt  U 
s'approcha  jusqu^è  Ui  distai)ce  4e  #^.  V^^^  de  la  fe]rr^  ne  rcsste 
point  parallèlf)  i^  lui-m^pa^  ^^ç  le  fnouyeme^t  de  translation, 
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dq  sQrle  qu'4  ebaq^ie  instapt  )^s  pôjas  ilftatépej^  ^1)^^'^!)^  cliap^ 
k  fa  surface.  4insi ,  pari§ ,  p  |ie]i  d^  copseryef  s^  ipéme  lati- 
tude pord  de  4a^  $o'  1 4",  aftWit  ^u  sucçqssiypiuent  48*^,47**,^6**,.. 
d%  latitude.  PPïpme  on  ^'^  jamais  rien  observé  de  {afeil,  ^1  ep 
résultai  qiiie  la  terre  a  conservé  j^^gi^f'lei  la  tnëiçf^p  axe  principal 
d^  COtalipii  qftîfiljie  ^  p^  dé^  VfirigiPp  >  et  par  poijs^gpent  ^îie 
»'^  pas  été  eb^tt^  p^y  m^e  powèje,  ^y^pj  4p  mp|p^  ppe  ^li^ 
dapabledp  dér^pg^i^sQu  axe.  Ceci  suppose  la  ferfp  fpji^ç,  fX 
n'69t  plusi  attssr^  h'm  ftppliei^bje  au  cas  où  r^ntérieur  serait  *3^- 
eore  fluide,  pcipip^e  c'est  pfpbîiWp  pu  dij  ipojns  passible  j  pafce 
qu'alprs  un  axe  insta?)t^é  de  rqtatiq^  IRVurfait  peptêtre  red^ 
tenir  un  axe  principal,  par  ^vi^te  ^e^  psciUatiops  ftp  fluide 
in|érieur  autour  de  chaque  pouyel  axe«  Af^is  pop^me  cet  axe 
principal  ne  se  fori^ierait  sans  doute  pas  imipédiatepient  j,  jl  est  à 
pi*ési|aier  qu'il  en  serait  résulté  dans  les  latitudes  terrestres  des 
variations  qu'oi)  p'a  j^inais  obseryées.  D'o|f  l'ou  peut  concilie 
encore,  toutefois  ^yeç  moins  d'assurance  qpe<  ^aps  le  premier 
cas  »  que  le  choo  pa?  une  cpmète  n'a  pas  eu  Ijeu. 
7,  H 0U9  îivw»  XH  yie  l?  Jwe  prés^plç  nmM  fe  ^^^ 
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à  l'état  fluide  a  dû  s'allonger  un  peu  yers  la  t^re»  ^^  yertn  ie 
rattraetipn  que  c^Ue^  ^ûrçf)it  woff  ^%.  Si  \9  pouy^ment  de 
rotation  $t  le  mouyeioent  de  f éyplutipfi  qot  été  prîmHiyemeQt 
peu  inégaux ,  il  a  dû  en  r^qlffqr  pour  \9^  )une  4f)  R?tîtw  Ofcill»- 
tiops  périodiques»  en  yeft^  desquelles  l^i  ligoQ  joig^a^it  1»  centre 
de  la  \dm  au  centre  ^e  la  \wBfi  qe  ppfce  pas  fqujppn  ^  mr^Me 
}99^?  ^9  f^!^^^  P9fflf '  f^  9^  cQnsti|ue  \^  Pratipp.  Mais  Ifis 
JXÊi^  p§eillatioi(8  produit^  ^  Vaction  d^  If^  terre  It'a)t0rero|it 
pfts  le  g)Oi(veoient  4^  pti^fipn.  L'égalité  apprqxîipatiye  qui  eiii- 
fait  à  l'ofiginQ  c|e  \^  \^ae,  ne  s'p^  dpno  p§s  4éri|||g^*  La  tem 
eierce  3iff  Is)  )une  {a  n^éme  actipn  que  sur  nn  peii4|ik  auqqal 
on  fait  faire  de  petites  pseiUations ,  pt  qu'elle  ramène  vprs  elto 
lorsqu'il  f^  é^  ^qarté;  de  plqi,  si  l'pn  sppposo  l'^ii  d'un 
(l|K^atei|r  placé  i^u  pied  de  ^^  verticale  aqtppr  4p  laqnelle 
|)sdlle  légèreptpnt  le  pendule^  censé  une  sphère»  il  pe  yerra 
gq^e  que  )'bémisphèra  tpurpé  4a  sop  cô^é.  Vais  si  l'on  ang- 
pppte  1§  Cprce  qui  écarte  lepeqdqle»  jqsqu'4cpfln'e)]ereinr 
porte  siir  l'attraction  ^erresffe»  le  pendq)p  déprira  une  pireon^ 
gif enpp  pptière  et  montrera  sRccessiTpinenl  à  l'pbservatçnr  tons 
\Sfk  pQÎpts  4c  sa  sprface.  pp  mtmf^,  û  nnp  pinn^fe  tient  à  ebo- 
qnpr  )a  }finp>  «Uq  ne  fera  pas  varier  égalwpnt  sps  monvenieats 
dp  révolution  et  dp  rptation ,  mais  )ps  osetUations  de  la  lune 
augmenteront  d'aptant  pins  que  la  différence  des  deux  mouve^ 
laents  deviendra  plus  cousidérable»  et  >  par  suite ,  on  découvrira 
des  portions  d'autant  plus  grandes  à  gauche  et  it  di^oite  de  Thé- 
laispbérp  qu'elle  ppus  présente  babitueilpment.  La  différence 
peut  m^P  être  telle  qn'pn  voie  en  entier  l'bémispbère  opposé- 
Cpnpiip  la  Ifine  nous  présente  toujpurs  la  m^me  face ,  sauf  |a 
lil)ri^tiQn»  qui  est  presque  insensible ,  il  en  réspltp  qnp  la  lupp  n'p 
jan&ais  ^té  choquée  par  une  comète»  è  n^pips  ppu^ètrp  q^ie  ffi 
masse  n'eût  été  bien  plps  petitp  qu'un  cent-inilliémp  4p  cpljp  dp 
la  torrp,  f»  m  «^t  suffi  »  splpp  le  calcul  4e  l<afilap§  i  ppqr  ifWr 
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dre  sensible  la  libration  réelle  de  notre  satellite  ;  mais  le  fait  n'a 
jamstis  été  observé. 

La  lune  exerce  sur  la  terre  une  réaction  qui  ne  dérangé  pas 
non  plus  l'axe  principal  de  rotation,  mais  lui  communique  une 
petite  oscillation  constituant  la  nutation. 

8.  S'il  n'est  pas  probable  que  la  terre  ait  été  cboquée  par  une 
comète,  il  l'est  au  contraire  qu'elle  a  quelquefois  passé  dans  la 
queue  d'une  comète,  par  suite  de  l'immense  développement 
dont  cet  appendice  est  susceptible,  quoique  le  fait  n'ait  jamûs 
été  constaté.  En  outre ,  les  comètes  n'ayant  qu'une  masse  très- 
faible,  et  l'attraction  s'exerçant,  comme  on  l'a  déjà  vu,  en 
raison  directe  des  masses  et  inverse  du  carré  des  distances ,  la 
terre,  ayant  une  masse  bien  plus  grande  que  celle  des  comè- 
tes, a  pu  absorber  les  particules  situées  à  l'extrémité  de  leurs 
queues.  Mais  on  ignore  quel  effet  a  dil  en  résulter.  Gela  dépend 
de  la  nature  de  la  matière  gazeuse  qui  viendrait  se  mêler  à 
l'atmosphère  terrestre.  Plusieurs  savants,  entre  autres  M.'Fors- 
ter,  ont  attribué  à  un  tel  mélange  toutes  les  pestes  et  toutes  les 
épidémies  qui  ont  affligé  l'espèce  humaine.  On  y  a  même  ajouté 
le  choléra.  Mais  cette  maligne  influence  ne  se  bornerait  pas 
alors  à  telle  province  ou  même  à  telle  ville,  et  on  ne  peut 
expliquer  pourquoi  elle  ne  s'étendrait  pas  aussi  bien  à  telle 
autre  région  voisine.  Au  reste,  comme  il  n'y  a  pas  d'année 
où  l'on  n'observe  maintenant  au  moins  une  comète,  chaeuii 
peut  lui  attribuer  avec  autant  de  raison  tout  le  bien  ou  tout  le 
mal  qu'il  voudra. 

En  1783 ,  il  se  forma  à  la  surface  de  la  terre,  surtout  en  Eu- 
rope, un  épais  brouillard  sec,  sans  action  sur  l'hygromètre,  et 
qui  dura  six  semaines.  Mais  ce  brouillard  recouvrait  seulement 
la  surface  de  la  terre ,  et  non  celle  de  l'Océan ,  de  sorte  qu'on 
ne  peut  l'attribuer  au  mélange  de  la  queue  d'une  comète  avec 
l'atmosphère,  car  les  navigateurs  l'auraient  aperçue,  et  ils  ne 
virent  jamais  ni  la  tète  ni  la  queue  de  la  comète.  Cette  même 
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année  eurent  liea  les  fameux  tremblements  de  terre  de  la  Galtbre, 
où  il  périt  plus  de  quarante  mille  personnes.  Le  mont  Hécia  ea 
Islande  eut  aussi  une  irruption  considérable  suivie  de  torrents 
de  fumée  très-épaisse.  Peut-être  le  brouillard  fut-il  une  suite  de 
cette  catastrophe^  et  causé  soit  par  la  dispersion  de  la  fumée 
deroécla,  soit  par  Tépanchemeut  des  matières  gazeuses  sor-  | 
ties  du  sein  de  la  terre  dans  ses  nombreux  déchirements.  Un  ^ 
brouillard  analogue  se  répandit  en  1 83  i,  principalement  sur 
la  partie  de  l'ancien  continent  située  entre  le  midi  de  la  France 
et  la  Chine.  On  pouvait  fixer  impunément  le  soleil,  qui  parut 
successivement  de  diverses  couleurs.  Le  même  brouillard  ré- 
pandait une  clarté  telle,  qu'on  pouvait  lire  la  nuit.  Mais  il  fut 
loin  d'ètrè  général,  et  dans  les  contrées  où  il  apparut,  il  y 
eut  des  nuits  très-sereines  et  très-claires  ;  cependant  on  n'a- 
perçut pas  de  comètes.  Le  brouillard  ne  pouvait  donc  pas  pro- 
venir du  mélange  de  leurs  queues  ayec  l'atmosphère,  quoique 
probablement  le  fait  ait  quelquefois  dû  arriver ,  et  passer  ina- 
perçu. 

9.  On  a  encore  prétendu  «  que  Tanneau  de  Saturne  avait  été 
produit  par  la  queue  d'une  comète,  qui,  rencontrant  la  pla- 
nète, s'était  enroulée  tout  autour  ;  mais  la  queue  d'une  co- 
mète est  conique,  et  non  une  surface  plane,  puisqu'on  ne  l'a  ja- 
mais observée  sous  cette  forme.  D'ailleurs ,  si  la  cpieue  d'une 
comète  s'était  enroulée  autour  d'une  planète  par  suite  de  son 
attraction,  elle  l'eût  enveloppée  en  entier,  en  formant  autour 
d'elle  une  surface  concentrique.  Or,  l'anneau  de  Saturne  est  ex- 
trêmement mince  et  plat.  Maupertuis  avait  adopté  cette  opinion 
ponr  expliquer  l'origine  de  l'anneau  de  Saturne  ;  mais  il  vaut 
bien  mieux  dire  qu'on  ne  la  connaît  pas,  plutôt  que  de  lui  en 
attribuer  une  aussi  invraisemblable,  ou  plutôt  aussi  déraison- 
nable. 

10.  Quelques  auteurs  ont  prétendu  que  la  lune  avait  été 
mie  comète ,  ce  qui  s'accordait  avec,  les  idées  d'amour-propre 
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(lii  ioadimig,  se  glonflaul  qne  leun  fmeèfiros  vivaient  fiam  m 
tcnps  où  il  b'j  avait  pas  encore  dfî  loue ,  et  par  cQp^équQpt 
i  étaient  t>ln8  andens  qu'elle.  On  suppqçait  alors  qu*UQ9  cQfQète, 
étant  Yenne  à  passer  près  de  la  terre  ^  avait  été  maintenue  clans 
sa  sphère  d'activité,  en  deveQant  son  satellite.  Le  fait  ^t  4'au? 
tant  moins  probable  qne  la  lane  n'a  pas  d'atmosphère,  et  qnp  la 
nébulosité  de  la  comète  ne  s'en  serait  pas  séparée  dans  ce|te  )iy  pp: 
thèse.  Au  reste  ou  n'en  sait  rien.  Il  est  bon  die  remarqua  qu'qif 
disait  A  l'appui  de  cette  opiniou  que  la  lune  était  un  corps  W^i» 
et  qup  pour  devenir  le  satellite  de  la  terre ,  elle  ^yait  dà  passer 
près  du  soleil.  Or,  la  lune  n'est  pas  brûlée,  comme  le  serait  uns 
comète  par  sa  trop  grande  proximité  du  soleil  ;  m^is  elle  pffrQ 
des  traces  de  l'aetioa  de  ses  apcieps  volcans,  dont  plusiepi? 
doivent  être  ou  ont  dû  avoir  été  très-act|fs. 

1^^.  Whistou  a  traité  et  développé  l'opinion ,  que  le  déluge 
avait  été  causé  par  une  comète.  Cependant  Whiston  étaif  un 
Anglais  très-savant,  et  Newton ,  ^  Isf  fiq  dp  ^  carrière ,  l'avait 
désigné  pour  le  remplacer  dans  sa  chaire. 

La  date  prépise  du  déiqge  d^  ^oé.  ^  incertaine.  Selou  Moïse 
et  les  Pébreu:f: ,  il  eut  )ipu  l'aq  2349  avaqt  uotre  ère.  Ls^  ver- 
sipn  des  Septaute  le  repaie  jusqu'à  2^26  ans.  Whiston  fjçé- 
teud  qu'il  proviei|t  dp  (a  comète  çle  1680 ,  quelle  qpp  soit 
eelle  de  pes  dpqx  d^te^  que  l'on  choisisse  pour  la  yéfits^ble. 
Nous  ayons  yu  (Çqsmpgr.,  n^  155)  qu'on  ne  pouvait  ^pcon- 
^tre  upe  pqnD^te  paf  $qp  aspect,  ni  par  sa  constitution  physi- 
que ,  mais  d'après  Ips  lois  de  son  mouvement.  Cette  con^ été  fif! 
1690  est  upe  des  plus  grs^ndes  qu'on  ait  observées  daqs  to 
temps  Qiqdprnes;  p^l^lps  aqciens  ne  nous  ayant  transif^is  aucune 
obserTMion  à  cet  ég^rd ,  on  qe  peqf  à  la  rigueur  constater  l'i- 
àm\M  de  ppttq  epfnète  avec  quelqu'une  des  temps  passés. 
Voyons  ce  que  nous  apprennent  là-dessus  les  anciens  auteurs. 
Une  comète  très-brillante  apparut  en  U06,  une  autre  en  ^^i  ; 
enfin  pne  autre  l'ap  43  avant  potre  ère^  c'est  celle  de  )a  mort 


de  JuIeihGésar.  Ooil-oQ  voir  }^  quatre  appafitiofis  4'aiie  même 
comète?  Peut-être  ooi, peut-être  nou.  Soa  ^clat  ft chaque  appa- 
rition semble  iudiquer  que  c'est  la  même ,  et  quoiqu'on  u'ait 
pas  calculé  les  lois  de  son  mouYemenl .  ce  qu'on  connaît  de  cha- 
que  position  relativement  aux  eon6fe)la|ioi|p  n'y  répugne  pas. 
Cette  opinion  est  en  outre  suffisamment  justifiée  par  riutenalle 
à  peu  près  constant  qu'on  observe  e^tr^  deux  apparitipps  cqp- 
sécQtiyes.  Car  de  t  loa  à  1680  il  y  a  574  ans^  de  $3|  à  U06  il  ^ 
eu  a  £7  6^  et  en  ajoutant  48  ^  68 1  l'pn  a  674,  Cette  rencontre  re- 
marquable montre  donc  que  c'e^t  probablement  la  même  comète 
reTenue  quatre  fois.  La  différence  d'fin  ap  gfi'on  remarque  danp 
les  résultats  est  peu  de  chose  en  rai^n  ^,  sa  très-longue  révo- 
lution, de  son  grand  voisinage  du  soleil,  et  des  perturbations 
qu'elle  peut  éprouver  en  entrapt  dans  la  çpbère  d'activité  de 
Jupiter,  de  Saturne,  etc.  En  outre,  on  i^'a  pas  tenu  compte  de 
l'époque  précise  de  ses  apparitions.  I^a  comète  de  Halley^  qui 
est  revenue  en  1836,  parcpurt  sop  orbite  en  75  ans,  et  e^  dé|^ 
éprouvé  une  déyjation'de  18  mois. 

Whiston  a  dit  qu'un  nqmbre  déteriq^iné  de  révolutions  d^ 
cette  eomète  de  leao  ramenait  sur  l'upe  pi|  spr  l'autre  époque 
du  déloge  de  ISoé.  En  effet  t  prenant  575  ans  pour  la  dvfrée  4e 
sa  révolution,  on  voit  que  575  i^filtipUé  par  4  donne  2300, 
qui  augmenté  de  43  fait  3343.  La  différei^ce entre  cette  (late  et 
celle  du  déluge,  d'après  Voï^e,  est  de  6  ans.  Uais  la  comète 
passant  très-près  du  soleil ,  doit  éprouver  de  la  part  de  l'éther 
QBO  résistance  qui  diminue  successivement  la  durée  de  sa  révo- 
lation,  de  sorte  que,  dans  ces  temps  très-recijlés,  pn  peut  )a 
supposer  égale  à  577  ans  ou  un  pcQ  moif^s,  ce  qui  rainènera  sur 
l'époque  du  déloge,  d'après  Moïse  oy^  d'apr^  ^es  Sepfant^,  selon 
qn'on  multipliera  cette  période  par  4  ou  par  5.  |^  rencontre  a 
donc  également  lieu  daos  les  deux  cas,  et  le  raisonnement  de 
Whiston  est  ainsi  également  bon ,  ou  plutôt  également  lu^- 
diocre. 
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Gela  posé ,  comment  le  déluge  a-t-il  été  occasionné?  L'É- 
critnre  dit  :  Les  fontaines  du  grand  abime  furent  rompues  et 
se  répandirent  sur  la  terre;  les  cataractes  du  eiels^ouvrirent^ 
et  la  pluie  tond>a  pendant  quarante  jours. 

Whiston  admet  que  la  terre  est  composée  d'une  croûte  d'une 
certaine  épaisseur ^  reposant  sur  un  océan  intérieur.  Alors, 
selon  lui,  la  comète ,  venant  à  une  grande  proximité  de  la  terre, 
aura  produit  une  énorme  marée  dans  cet  océan  intérieur ,  le- 
quel ,  Tenant  à  briser  la  croûte  de  la  terre ,  aura  inondé  sa  sur- 
face ;  ou  bien  la  comète ,  rencontrant  la  croûtre  terrestre,  l'aura 
brisée,  et  aura  ouvert  de  même  un  passage  à  l'océan.  Il  restait 
à  ouvrir  les  cataractes  du  ciel.  Whiston  supposait  que  la  queue 
de  la  comète  était  composée  d'éléments  aqueux,  et  balayait  la 
surface  de  la  terre  en  l'aspergeant  d'eau.  Whiston  a  commis  de 
graves  erreurs  dans  son  explication  du  déluge;  il  ignorait  alors 
qu'on  pourrait  calculer  la  vraie  distance  de  la  comète  à  la  terre 
à  cette  époque.  Or,  cette  distance  a  été  de  1300  myriamètres 
dans  le  point  de  son  orbite  où  elle  s'est  le  plus  rapprochée  de 
la  terre.  Par  conséquent  elle  n'a  pu  rencontrer  la  croûte  terres- 
tre. En  outre,  la  lune  exerce  à  la  vérité  sur  la  mer  une  in- 
fluence très-grande,  et  produit  des  marées  atteignant  une  grande 
hauteur,  surtout  à  Granville  et  à  Saint-Malo,  où  elles  sont  les 
plus  fortes.  Mais  la  lune  reste  très-longtemps  au-dessus  du 
point  qu'elle  soulève  ensuite.  Or,  la  comète ,  qui  dans  sa  course 
rapide  parcourt  30^  en  une  heure ,  exercerait  bien  sur  l'eau  ane 
grande  action  si  elle  avait  une  masse  considérable ,  mais  cette 
action  serait  instantanée  ;  de  sorte  que  l'eau  aurait  une  tendance 
à  se  soulever  sous  le  méridien  où  la  comète  se  trouverait;  mais 
comme  elle  ne  resterait  qu'un  instant  très-petit  dans  chaqne 
méridien,  la  marée  ne  pourrait  se  réaliser.  D'ailleurs,  en  ad- 
mettant l'hypothèse  de  Whiston  sur  la  constitution  intérieure 
du  globe ,  et  l'action  de  la  comète  sur  cet  océan  central,  tou- 
jours est-il  qu'en  comparant  les  positions  de  la  comète  les  plus 
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TOisines  de  la  terre  à  l'époque  da  déluge  et  en  1680,  on  voit 
qu'elle  s'en  est  bien  plus  rapprochée  dans  cette  dernière  révolu- 
tioii,  et  qu'ainsi  elle  aurait  ddi  produire  un  déluge  encore  bien 
plus  considérable.  Cependant  rien  de  tout  cela  ne  s'est  réalisé  : 
si  les  fontaines  du  grand  abime,  ni  les  cataractes  du  ciel  ne 
se  sont  ouYortes.  D'un  autre  côté,  il  tombe  56  à  60  centimètres 
d'eau  dans  l'année ,  et  s'il  pleuvait  sans  interruption  pendant  40 
jours,  l'eau  n'irait  pas  au  milieu  de  la  hauteur  de  l'Observa- 
toire de  Paris;  par  conséquent,  une  telle  pluie  aurait  un  résul- 
tat bien  faible  auprès  d'un  déluge  universel. 

L'hypothèse  de  Whiston  est  donc  inadmissible,  et  même  com- 
plètement fausse.  Tel  est  en  général  le  sort  de  toutes  les  opi- 
nions fondées  sur  des  théories  plus  ou  moins  ingénieuses,  au 
lieu  d'être  le  résultat  de  faits  scrupuleusement  observés  et  en- 
visagés sous  toutes  leurs  faces. 

12.  Halley  supposa  de  même  que  le  déloge  avait  été  produit 
par  la  rencontre  d'une  comète  qui  était  venue  s'opposer  au 
mouvement  de  la  terre  ;  et  son  opinion ,  qui  précéda  celle  de 
Whiston  9  était  fondée  sur  les  productions  marines  trouvées  sur 
les  plus  hautes  montagnes.  Newton,  qui  était  un  homme  extrê- 
mement pieux ,  s'opposa  à  la  publication  des  notes  de  Halley, 
qui  parurent  plus  tard.  Mais  si  la  terre  s'arrêtait  par  la  rencon- 
tre d'une  comète ,  ce  n'est  point  par  le  déluge  que  périrait 
l'espèce  humaine.  Un  chariot  à  vapeur  se  meut  dans  un  chemin 
de  fer  avec  une  vitesse  de  10  myriamètres  à  l'heure.  S'il  vient  à 
s'arrêter  brusquement ,  soit  par  la  rencontre  d'un  autre  chariot, 
ayant  lieu  à  une  intersection  d'ornières ,  soit  par  accident,  les 
voyageurs  animés  de  la  vitesse  du  chariot  seront  lancés  dans 
Fespace  comme  des  projectiles,  et  iront  décrire  des  paraboles 
avec  une  vitesse  initiale  de  10  myriamètres  à  l'heure.  Quand  un 
fiacre  s'arrête  subitement,  on  est  seulement  lancé  d'une  ban- 
quette à  l'autre ,  parce  que  les  fiacres  ne  vont  pas  très-vite.  Si 
le  cheval  d'un  tilbury  s'abat,  on  ne  tombe  pas  à  la  même  place. 
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mais  on  est  laiicé  en  atant  de  lui.  De  même  si  la  teite  s'arri- 
tait  par  la  rencontre  d'une  comète ,  tout  ce  qui  ne  fait  pas 
corps  avec  elle  serait  projets  dans  l'espace  avec  une  vitesse  de 
8  tnyriâmètres  par  seconde.  Il  est  clair  que  cette  catastrophe 
amènerait  la  destructiod  imniédlate  de  l'espèce  humaine.  En 
outre ,  la  mer ,  ne  fcdscint  pas  corps  atec  la  terre  propremeot 
dite,  serait  projetée  au-^essu^  des  plus  hautes  moiltagnes ,  de 
sorte  que  tout  ce  ^ni  existerait  ft  la  surface  des  continents  et  des 
lies  serait  englouti  par  cette  irruption  de  l'Océan.  Enfin ,  si  la 
terre  s'arrêtait,  la  force  centiriftige  se  trouvant  détruite,  la  terre 
céderait  à  i'attràctioii  du  soleil,  et  y  arriverait  en  64  jours  et 
demi.  Psûr  conséquent,  en  supposant  qu'on  ait  pu  échappera 
là  destruction  par  projection  ou  par  engloutissement ,  oii  serait 
atiéatiti  datis  le  soleil  ;  ce  qtii  prouve,  d'ailleurs,  que  la  terre  ne 
s'est  jamais  arrêtée  par  la  rencontre  d'une  comète  ou  autrement. 
Mais  si  là  terré,  ail  lieu  de  s'arrêter,  éprouvait  seulenlent  toe 
diminutloti  sensible  dans  son  modvement,  l'espèce  hunlaine 
n'en  serait  pas  moins  détruite  ;  car  les  catastrophes  qui  en  xé* 
sulteraient,  pour  être  un  peu  moins  Opouvantables  que  celles 
qu'on  vient  d'exposer ,  n'en  seraient  pas  moins  suffisantes  poot 
cet  etfet.  Ëaliey  {Nrétendait  qu'un  choc  de  cette  nature  avait 

i)roduit  une  immense  inôiidàtioti  qui  avait  fait  le  déluge,  Dr^ 
a  présence  des  productions  meîriiies  sur  les  plils  hautes  monta- 
gnes, cotnme  les  plantes,  les  coquillages,  etc.,  sur  laqdeUe  Hal- 
iey  fondait  soii  opinion ,  lui  est  précisément  contraire  i  cHr 
l'examen  de  ces  productions  marines  montre  qu'elles  se  sont 
développées  dans  là  âtation  bt  elles  se  trouvent,  et  par  consé- 
quent n'y  ont  pas  été  projetées. 

15.  L'opinioh  la  plue  probable,  et  qu'on  commence  à  adop- 
ter, est  belle  établie  pair  M.  Élie  de  Beaumont,  géologue  trôs- 
érddii.  ti'après  liii ,  les  montagnes  ont  été  soulevées  par  des  feux 
soulerraiiis.  Ainsi  lès  (nroductions  marines  qui  s'y  trouvent  au-  v 
fofii  été  d'abord,  cdittine  l'obsertatioii  l'indique^  dm  di^Ue^p^ 
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plats  et  rabihergéi  deventis  ensuite  des  lieax  élevés.  De  tels  ptaé- 
oomènes  se  sont  produits  sous  nos  yeux.  Dans  l'interyalle  d'une 
seule  nuit ,  une  vaste  étendue  de  terre  s'est  subitement  élevée 
de  160  mètres  du  Mexique.  Une  petite  tle,  <)ui  fut  appelée  JuUa, 
oaqtlit  dans  la  Méditerranée,  et  dist)ar ut  ensuite.  Dans  l'intervalle 
d'une  seule  nuit>  une  montagne,  médiocre  à  la  vérité,  surgit  près 
de  Nâples,  mais  il  est  bien  permis  de  supposer  qu'une  cause  plus 
ptdssttute  a  pu  |)roduire  des  soulèvements  plus  considérables. 

14.  8i  là  terre  éprouvait  un  ralentissement  dans  son  mouvez 
dtetlt  par  le  choc  d'une  comète,  l'axe  et  l'équateur  changeraient  ) 
si  i'a^e  allait  paiser  à  Brest,  où  là  vitesse  n'est  que  de  i,8  my* 
riaiiiôtre  par  seconde  ;  l'Océan  se  jetterait  à  travers  le  cbiitinelit> 
et  dé  méffié  si  l'équateur  allait  passer  à  Brest.  La  terre  à-t-elle 
ép^bh^è  qtieli|uefoi8  des  catastrophes  de  eèttè  nature?  Voyons 
si  l'on  peut  résoudre  la  question  par  la  forihe  du  globe.  Si  Ton 
regarde  tine  mappemonde,  on  voit  que  tous  les  continehts  sont 
turminéseil  pointe,  l'Amérique  parle  cap  Horn,  l'Afrique  par 
le  cap  dé  Bonn^Espérance;  la  presqu'île  de  l'Inde  en  deçà  du 
Gange  par  le  cap  de  Gomorin ,  etc.  Dans  le  voisiiiàge  de  ces  caps^ 
il  y  a  des  liés,  la  Terre  de  Feu,  lès  Malotiines;  au  siid  de 
l'Amérique  ;  File  de  Madagascar ,  Tile  de  France  ^  l'Ile  Boutt 
bon,  au  sud  de  l'Afrique;  au  sud  de  l'Asie,  l'Ile  Ceylan  et  une 
immeqse  quaiitité  d'Iles  ;  au  sud  de  la  Noovelle-Hollailde  ;  la 
terre  de  Diemen,  etc.  On  a  supposé  qii'uu  énorme  courant  ^ 
provenant  de  l'action  d'une  bomète  sur  rOcéati^  avait  corrodé 
les  continents  et  produit  la  disposition  uniforme  '  que  nous  leuir 
voyons  maintenant.  Ce  courant  venait  dans  la  direction  du  sud-» 
ouest  ;  et  poussait  dotant  ini  tous  les  détritus  emportiis  de  ces 
continents  y  de  sorte  que  venant  à  rencontrer  une  montagne  j 
ou  chaîne  de  montagnes,  qui  lui  résistait,  il  projetait  tontes  ces 
matières  de  l'autre  côté  de  la  montagne;  et  corrodait  la  partie 
qui  lui  faisait  obstacle  en  battant  contre.  Alors  les  matières 
Ittcées  par-dessus  le  sonunet  de  la  inontagnè^  n'étant  j^ins  dans 
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un  courant  d'eau,  s'arrêtaient,  et  se  déposant  sur  le  revers  op- 
posé à  la  direction  du  courant,  en  adoucissaient  la  pente.  A 
l'appui  de  cette  opinion ,  on  citait  la  chaîne  des  Pyrénées,  diri- 
gée de  l'est  à  l'ouest ,  et  qui  est  plus  rapide,  plus  abrupte,  da 
côté  de  l'Espagne  que  du  côté  du  nord;  la  chaîne  de  l'Atlas, 
aussi  dirigée  de  l'est  à  l'ouest,  et,  dit-on,  plus  abrupte  au  midi 
qu'au  nord;  la  chaîne  des  Alpes,  plus  abrupte  au  midi; 
de  même  celle  de  l'Himalaya,  puis  celle  des  Gordilières,  courant 
du  nord  au  sud ,  et  dont  le  flanc  occidental  est  plus  abrupte 
que  l'oriental  ;  il  en  est  de  même  des  montagnes  de  la  Suède  et 
de  plusieurs  autres  chaînes.  Mais  il  s'en  faut  de  beaucoup  que 
cette  règle  soit  générale;  le  Jura,  par  exemple ,  très-peu  rapide 
vers  la  France,  est  à  pic  yers  le  lac  de  Genèye.  Les  Alpes  offr^ott 
une  réunion  de  plusieurs  chaînes  différentes  qui  offrent  indiffé- 
remment ,  soit  vers  le  midi ,  soit  vers  le  nord ,  une  pente  insen- 
sible ;  il  y  a  encore  beaucoup  d'autres  objections  contre  cette 
théorie,  qui  doit  être  abandonnée,  et  Ton  doit  admettre  comme 
règle  générale  que  partout  les  pentes  sont  plus  abruptes  vers  la 
mer  la  plus  voisine ,  ou  à  très-peu  près. 

IS.  La  face  orientale  du  Jura  est  parsemée  de  blocs  graniti- 
ques ,  la  face  occidentale  n'en  a  pas  un  seul.  C'est  encore  la  co- 
mète qu'on  a  prise  pour  expliquer  la  formation  d'un  courant 
venu  des  Alpes,  d'où  il  aurait  transporté  ces  blocs  jusqu'à  la 
rencontre  du  Jura,  qui  les  aurait  arrêtés  par  sa  face  orientale.  Or, 
la  vaste  région  située  entre  Utrecht  et  la  Pologne  est  parsemée 
de  blocs  exactement  semblables.  Leur  constitution  et  l'analyse 
chimique  montrent  que  les  uns  et  les  autres  ne  peuvent  provenir 
que  d'une  chaîne  de  montagnes  de  la  Suède.  D'ailleurs  le  cou- 
rant,  qui  aurait  transporté  les  uns  sur  le  Jura,  n'a  aucun  rap- 
port avec  celui  qui  aurait  amené  ceux  de  la  Pologne.  Donc  l'ex- 
plication est  fausse.  Cette  théorie  a  été  faite,  comme  presque 
toutes  les  autres ,  à  priori  ;  on  cherche  ensuite  à  faire  cadrer  la 
constitution  du  globe  arec  les  rêves  de  l'imagination.  Il  en  est 
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de  même  dans  toutes  les  sciences  d'observation ,  où^là ,  plus 
que  dans  toutes  les  autres,  on  devrait  se  borner,  encore  pour 
longtemps,  à  ne  présenter  qu'une  bonne  série  de  faits  solide* 
ment  établis  et  étudiés  avec  intelligence,  sous  toutes  leurs  faces 
et  dans  tous  leurs  rapports  respectifs.  Mais  il  est  bien  plus  facile 
de  se  faire  un  nom  avec  de  belles  théories ,  sauf  à  les  remplacer» 
peu  de  temps  après,  par  d'autres  aussi  peu  fondées  sur  la  na- 
ture, comme  cela  se  voit  encore  fréquemment  de  nos  jours ,  et 
bien  malheureusement,  parce  que  toutes  les  théories  erronées , 
loin  de  contribuer  aux  progrès  des  lumières ,  ne  font  que  mettre 
une  série  de  chimères  à  la  place  de  la  vérité /et  ont  en  outre 
FiDconvénient  immense  de  rebuter  la  jeunesse,  en  la  forçant 
d'apprendre  et  de  désapprendre  sans  cesse. 

Au  reste,  pour  revenir  aux  méfaits  des  comètes  qu'on  accuse 
de  tout ,  on  peut  être  certain  que ,  quand  on  a  recours  aux  co- 
mètes pour  expliquer  des  phénomènes  naturels  de  notre  globe^ 
les  choses  doivent  rester  précisément  au  même  point  où  elles 
étaient  avant  la  prétendue  explication,  quelque  étalage  d'érudi- 
tion qu'elle  présente  d'ailleurs. 

16.  En  1771 ,  on  .trouva  dans  les  glaces  de  la  Sibérie  un 
rhinocéros,  et  en  1799  un  éléphant  énorme ,  tous  deux  non  pu- 
tréfiés ;  les  chiens  des  chasseurs  en  dévorèrent  une  partie.  Pour 
expliquer  cette  singulière  découverte ,  on  a  dit  que  la  Sibérie 
avait  été  autrefois  une  région  équatoriale,  que  la  terre,  ayant 
été  choquée  par  une  comète,  l'axe  de  rotation  s'était  déplacé , 
et  que  la  Sibérie  s'étant  rapprochée  du  pôle,  était  devenue 
une  région  glacée,  ce  qui  aurait  eu  lien,  en  effet,  dans  une 

0 

telle  hypothèse.  Car  si  Quito  ^  par  suite  d'un  tel  boulever- 
sement, venait  au  pôle,  toutes  les  eaux  y  seraient  gelées  en 
24  heures. 

Cette  opinion  sur  le  changement  de  climat  de  la  SibMe  est 
admise  par  de  très-célèbres  naturalistes,  non  astronomes  du 
reste ,  et  développée  dans  leurs  ouvrages. 

15 
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Or/ il  suffit  de  réfléchir  un  instant  sut  la  forme  dtt  ^lobé, 
pour  voir  combien  cette  explication  est  fausse.  La  terre  est  un 
ellipsoïde,  ou,  comme  on  dit,  un  sphéroïde  aplati  au  pôle, 
renflé  vers  Téquateur.  Pour  supprimer  toute  idée  de  surface  de 
révolution,  on  peut  supposer  que  la  terre  est  une  sphère  sur- 
chargée d'un  appendice  qu'on  nomme  ménisque,  ayant  2  my- 
riamètres  1/2  d'épaisseur  à  Féquateur,  et  finissant  à  rien  vers 
les  pôles.  Si  l'axe  et  l'équateur  changent ,  comme  il  faut  néces- 
sairement que  la  terre  soit  renflée  à  Féquateur,  l'océan  va  aus- 
sitôt se  soulever  vers  les  nouvelles  régions  équatoriales,  et  s'é- 
lever de  2  myriamétres  I/2.  Si  donc  la  Sibérie  avait  été  autre- 
fois à  l'équateur,  la  surface  du  sol,  pour  ne  pas  être  inondée, 
y  aurait  en  sus  une  élévation  de  2  myriamétres  1/2  ;  or,  la  Sibé- 
rie n'a  seulemrat  pas  une  montagne  de  800  mètres  au-dessus  du 
niveau  de  la  mer^  et  si  elle  venait  à  Féquateur,  elle  serait  tout 
entière  sous  Feau>  et  chargée  d'un  océah  de  2  myriamétres  de 
profondeur,  de  sorte  que  tout ,  à  sa  surface ,  serait  anéanti , 
comme  si  elle  y  avait  été  primitivement;  la  température  y 
acquerrait  une  grande  force ,  mais  elle  n'aurait  lieu  que  sur 
l'océan  qui  recouvrirait  sa  surface*  Il  suit  de  là  que  la  pré- 
tendue explication  du  rhinocéros  et  de  Féléphant  est  absurdô. 

Veiamea  de  ces  animaux  a  prouvé  qu'ils  différaient  à  cei> 
tains  égards  de  ceux  des  pays  chauds  ;  le  rhinocéros  de  Sibérie 
avait  de  très-longs  poils;  Féléphant  avait  tout  le  corps  garni 
d'une  longue  laine  -,  comme  une  espèce  de  fourrure  très-épaisse. 
Or,  à  l'équateur,  le  rhinocéiros  n'a  pas  un  poil,  et  Féléphant  1 
que  tout  le  monde  connaît^  a  une  peau  fort  épaisse  formant  une 
sorte  de  croûte  absolument  dégarnie  de.duvet  lain^iix  ;  dô  sorte 
que  la  fourrure  de  celui  de  Sibérie  sembl^ait  indiquer  uoe  es* 
pèce  actuellement  détruite,  particulière  aux  pays  froids*  Vais 
sans  admettre  cette  hypothèse,  M.  Élie  de  Beaumont  a  expliqué 
comment  des  éléphants  ou  autres  animaux  des  pays  chauds  pour- 
raient  se  trouver  transportés  dans  les  plaines  glacées  de  la  S^ 
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bérie.  Il  pense,  comme  nous  l'avons  déjà  dit,  et  c'est  l'opinion 
admise  aujourd'hui ,  que  les  montagnes  se  sont  formées  par 
des  soulèvements.  Supposons  que  des  montagnes  couvertes  de 
neige  entourent  des  vallées  abritées  situées  vers  le  centre  de 
l'Asie,  où  ces  animaux  puissent  par  conséquent  exister,  et  où 
M.  Humboldt  s'est  assuré  qu'on  avait  tué  des  tigres  du  Bengale» 
qui  vont  même  jusqu'aux  monts  Altaïs.  S'il  arrive  un  soulève- 
ment produit  par  des  feux  souterraios,  il  se  dégagera  des  va- 
peurs chaudes,  la  neige  fondra,  et  il  s'établira  un  vaste  cou- 
raut  qui  noiera  les  animaux  des  vallées.  Cette  eau,  ayant  la 
température  de  la  glace  fondante,  sera  très-froide,  et  les  garan- 
tira de  la  putréfaction  ;  ainsi  le  courant  pourra  les  amener,  dans 
un  état  de  conservation,  du  Thian-chan,  centre  de  l'Asie, 
à  l'Océan  glacial  en  5  ou  6  jours.  Cette  opinion  est  la  plus  pro- 
bable, et  non  celle  qui  suppose  l'éléphant  lancé  comme  un 
projectile,  de  la  zone  torride  aux  régions  polaires,  pair  suite  du 
choc  de  la  comète  contre  la  terre ,  auquel  cas  l'animal  n'aurait 
pas  été  putréfié  à  la  vérité,  mais  écrasé  et  anéanti  par  une  telle 
cbute. 

17.  Halley,  qui  avait  cru  expliquer,  par  le  choc  des  co- 
mètes, plusieurs  des  phénomènes  qu'offre  notre  globe,  ayant 
remarqué  que  le  mercure  gèle  quelquefois  à  Québec,  croyait 
que  le  pôle  était  autrefois  vers  cette  ville,  qui  avait  conservé  une 
partie  de  sa  température  primitive.  Mais  Halley,  qui  publia 
son  mémoire  peu  de  temps  après  la  découverte  de  la  côte 
orientale  de  l'Amérique ,  ne  savait  pas  que  la  côte  orientale 
de  l'Asie  offrait  le  même  phénomène.  Par  conséquent,  l'ex- 
pliçaticm  qu'il  a  donnée  pour  l'un  tombe  d'elle-même ,  puis- 
qu'elle ne  peut  s'appliquer  à  tous  les  deux  à  la  fois ,  et  que  tout 
ce  qu'il  a  dit  en  faveur  de  l'un  convient  à  l'autre  ^  mot  pour 
mot. 

18.  Halley  voulut  encore  expliquer  par  le  choc  d'une  comète 

ladéj^^Ofli  qu'on  observe  près  de  la  mer  Caspienne.  Le  Wolga 

ta. 
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oonle  vers  cette  mer  avec  une  grande  lenteur,  et  offre  le  long 
de  son  cours  un  grand  nombre  de  points  habités  et  secs,  quoi- 
que à  100  mètres  au-dessous  du  niveau  de  Tocéan.  Halley  con- 
naissait le  phénomène  ;  il  savait  aussi  qu'un  boulet  qui  ricoche 
laisse  une  dépression  à  la  surface  de  la  terre.  Il  supposait  donc 
qu'une  comète  était  venue,  comme  un  énorme  boulet^  choquer 
la  terre  près  de  la  mer  Caspienne ,  sous  un  angle  aigu ,  et  avait, 
en  ricochant,  marqué  son  passage  par  une  dépression  d'une 
grande  étendue.  Or,  il  résulte  de  toutes  les  questions  précédem- 
ment résohies,  que  la  terre  n'a  pas  été  choquée  par  une  comète^ 
surtout  ayant  une  masse  sensible  par  rapport  à  celle  de  la  terre, 
et  que  si  un  pareil  choc  avait  eu  lieu,  il  aurait  produit  d'autres 
catastrophes  qu'une  dépression  à  la  surface  du  sol.  Voici  com- 
ment on  peut  supposer  que  le  phénomène  a  eu  lieu.  Nous  avons 
déjà  dit  qu'une  île  était  sortie  de  la  Méditerranée,  et  s'était 
enfoncée  ensuite.  S'il  se  formait  dans  le  détroit  de  Gibraltar  une 
île  qui  fermât  l'entrée  de  la  Méditerranée,  comme  les  fleuves  et 
les  rivières  qui  s'y  jettent  ne  lui  amènent  pas  une  quantité  d'eau 
égale  à  celle  qu'elle  perd  par  l'évaporation,  alors  l'Océan,  qui 
vient  combler  le  déficit  par  un  courant  continu  de  l'ouest  à  l'est, 
n'étant  plus  en  communication  avec  elle,  son  niveau  baisserait 
successivement.  Par  conséquent,  il  surgirait  de  nouvelles  plages 
qui,  selon  la  date  plus  récente  de  leur  émersion,  seraient  de 
plus  en  plus  au-dessous  du  niveau  de  l'Océan,  jusqu'à  ce 
que  la  surface  de  la  mer  fût  réduite  au  point  de  perdre  par 
l'évaporation  autant  d'eau  que  lui  en  amènent  les  fleuves. 
xVlors  le  niveau  redeviendrait  constant,  et  toutes  les  terres  de 
nouvelle  formation  offriraient  une  dépression  que  leur  dessè- 
chement rendrait  encore  plus  sensible.  Telle  parait  avoir  été  la 
cause  de  la  grande  dépression  des  environs  de  la  mer  Cas- 
pienne. On  peut  dire  encore  qu'elle  provient  de  la  réaction 
du  soulèvement  de  toutes  les  grandes  chaînes  de  montagnes 
situées,  dans  les  régions  circonvoisines,  de  l'occident  au  centre 
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de  Y  Asie  occupé  par  les  monts  Himalaya,  les  plus  hautes 

montagnes  connues,  et  qui  ont  été  primitivement  sous  l'eau, 
car  il  ne  serait  pas  possible  d'expliquer  autrement  la  formation 
des  productions  marines,  telles  que  coquillages,  plantes,  etc., 
qu'on  trouve  dans  ces  montagnes,  et  dont  l'examen  attentif 
prouve  qu'elles  y  ont  cril,  s'y  sont  développées,  et  y  ont  péri 
comme  dans  leur  station  naturelle. 

19.  En  1832,  la  comète  de  Biela  passa  par  un  point  de 
l'orbite  terrestre  un  mois  après  le  passage  de  la  terre  par  le 
même  point.  Parmi  ce  grand  nombre  de  comètes  qui  circulent 
dans  notre  système  planétaire,  il  est  naturel  de  rechercher 
quelles  sont  les  chances  pour  que  l'une  d'elles  vienne  à  ren- 
contrer la  terre.  Si  la  distance  périhélie  de  toutes  les  comètes 
était  plus  grande  que  le  rayon  de  l'orbite  terrestre,  une  pa- 
reille rencontre  serait  à  jamais  impossible.  La  chance  n'a  donc 
lieu  que  pour  celles  dont  le  périhélie  est  plus  près  de  nous  que 
le  soleil,  et  la  probabilité  sera  dans  le  rapport  des  volumes 
du  noyau  de  la  comète  et  du  globe  terrestre.  La  comète  de  Biela 
ou  de  1811,  celle  qui  s'est  le  plus  approchée  de  nous,  ayant 
un  diamètre  égal  au  quart  du  diamètre  de  la  terre,  le  calcul 
montre  qu'il  y  a  281  millions  à  parier  contre  un  qu'elle  ne 
la  touchera  pas  ;  et  cependant ,  de  toutes  les  comètes  obser- 
vées, c'est  encore  elle  qui  a  le  plus  de  chances.  Ainsi  quand 
une  comète  paraît  dans  Torbite  terrestre,  et  qu'on  ne  sait  rien 
de  plus  sur  la  loi  de  son  mouvement,  la  chance  pour  qu'elle 
rencontre  la  terre  est  précisément  la  même,  selon  la  compa- 
raison de  M.  Arago ,  que  celle  qu'une  personne  aurait ,  pour 
être  mise  à  mort^  de  tirer  la  boule  noire  fatale  et  unique  ren- 
fermée dans  une  urne  avec  281  millions  de  boules  blanches. 
Il  n'est  donc  pas  raisonnable  de  concevoir  par  suite  de  l'ap- 
parition d'une  comète  plus  de  craintes  que  n'en  ferait  naître 
une  pareille  épreuve. 

iM.  On  a  quelquefois  soulevé  la  question  suivante  :  La  terre 
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pettt-elle  devenir  le  tôtellite  d'une  eomète?  A  la  rigninti*  c'est 
possible,  mais  peu  probable.  Si  une  comète,  offrant  une 
grande  massé,  venait  à  passer  dans  le  voisinage  de  la  terre, 
elle  pourrait  s'emparer  de  ce  globe,  qui,  soumis  dès  lors  it  l'at- 
traction de  la  comète,  raccompagnerait  dans  sa  course  autour 
du  soleil,  dont  il  serait  ainsi  tantôt  très-voisii| ,  tantôt  très«éloi- 
gné.  La  comète  de  1759  a  son  périhélie  situé  à  la  moitié  de  la 
distance  de  la  terre  au  soleil;  et  son  aphélie  est  une  fois  plus 
éloigné  de  cet  astre  que  la  planète  Uranus.  La  comète  de 
1680,  sur  laquelle  Newton  reconnut  la  loi  du  mouvement  des 
comètes ,  et  qui  est  une  des  plus  grosses  observées  dans  ces  der- 
niers temps,  offre  à  un  plus  haut  degré  des  distances  extrê- 
mes par  rapport  au  soleil.  Si  l'on  représente  par  l  ooo  la  distance 
du  soleil  à  la  terre ,  6  de  ces  parties  représenteront  la  distance 
périhélie  de  cette  comète ,  et  sa  distance  aphélie  sera  exprimée 
par  138  000.  Newton,  cherchant  les  températures  qu'elle  devait 
éprouver  dans  une  orbite  aussi  étendue,  trouva  qu'elle  devait 
acquérir  au  périhélie  une  chaleur  égale  à  deux  mille  fois  ceUe 
d'un  fer  rouge,  et  ressentir  à  l'aphélie  un  firoid  prodigieux. 
Voyons  donc  l'effet  qui  résulterait  de  l'absorption  de  la  terre 
par  cette  comète,  et  les  suites  de  cette  vraie  catastrophe.  La 
haute  température  que  subit  la  comète  à  Son  périhéUe,  ne 
prouve  pas  que  si  la  terre  était  forcée  de  l'accompagner  dans 
sa  course,  ses  habitants  seraient  rôtis  et  brûlés.  11  y  a  des  cir- 
constances  dont  Newton  a  négligé  de  parler  et  dont  il  faut  ce- 
pendant tenir  compte  dans  la  réalités  S'il  y  a  de  l'eau  dans  le 
globe  qui  vient  à  une  distance  aussi  rapprochée  du  soleil,  et 
que  cette  eau  puisse  être  assimilée  à  une  mer  d'une  certaine 
étendue,  elle  se  vaporisera,  et  formera  un  épais  rideau  de  nua- 
ges qui  garantira  les  habitants  de  l'ardeur  des  rayons  solaires. 
Tel  le  Péruvien,  sous  la  ligne  équinoxiale,  est  ombragé  par  un 
dais  de  vapeurs  qui  lui  rendent  ce  séjour  très-supportable.  Aifissi 
la  matière  de  la  terre,  venant  à  être  aussi  voîsiîié  du  soleil  que 
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la  comète,  n'acquerra  pa»  cette  températnie  égale  à  denx  mille 
fois  cellif  da  fer  rouge,  qu'elle  aurait  eh  réalité,  d'après Kewtôn; 
A  elle  était  dépourvue  d'eau.  Une  autre  considération  lià^r- 
tante  est  qpe  nous  sommes  organisés  de  manière  à  pouvoir 
Rapporter  momentanément  une  chaleur  très-conâidéràble.  SsiAi 
parler  de  tous  ces  charlatans  que  nous  voyons  tenir  dû' feu  oii 
marcher  sur  des  barres  dé  fer  rouge,  etc. ,  nous  rapporlefoïisf 

sediemeni  t^is  faits  pleinement  constatés. 

Vers  le  milieu  du  siècle  denûer,  le  gouvernement  firançais 
fut  effirayé  d'une  maladie  qui  attaquait  les  Ués ,  surtout  dans  lé 
Midi,  et  fit  craindre  la  famine.  Pour  remédier  Un  mal,  il  en- 
voya dans  le  Midi  dés  membres  de  TAcadémie  française»  qui 
s'arrêtèrent  dans  une  petite  ville  de  la  Gnienne,  et  reconnurent 
qae  la  maladie  des  blés  provenait  de  l'introduction  d'un  insecte 
daos  chaque  grain.  Il  s'agissait  de  détruire  cet  insecte  sans  al- 
térer le  blé.  Les  académiciens  imaginèrent  de  torréfier  le  blé/ 
ei|  le  soumettant  à  une  température  capable  de  tuer  rinsecte. 
Ils  firent  donc  chauffer  des  fours  progressivement,  après  j 
avoir  mis  le  blé>  qu'on  laissait  exposé  à  l'action  de  la  chaleur 
tant  que  l'insecte  était  en  vie,  et  qu'on  retirait  seulement  aprè9 
sàmort.  Mais,  pour  torréfier  le  blé  le  moins  possible,  il  fallait 
Téter  du  four  précisément  lors  du  degré  de  température  qui 
avait  été  capable  de  tuer  l'inspcte,  et  connaître  ce  degré,  pour 
qu'on  pût  faire  partout  cette  opération  de  la  même  manière,  il 
fallait  donc  voir  le  d^ré  que  le  thermomètre  marquidt  dans  le 
four  à  cette  époque.  Comme  les  académiciens  avisaient  an 
moyen  d'y  parvenir,  une  jeune  fille,  les  voyant  embarrassés, 
s'offrit  d'aller  lire  ou  noter  dans  le  four  le  degré  marqué  par  le 
thermomètre,  disant  que  les  habitants  apportant  leurs  plats 
pour  les  faire  cuire,  c'était  elle  qui  les  plaçait  convenablemoit, 
et  les  retirait  ensuite  à  mesure  que  chacun  venait  prendre  le 
sien.  On  la  laissa  faire,  et  l'on  vit  qu'elle  pouvait  supporter  une 
température  de  60^  au-dessus  de  l'eau  bouUlai^te. 
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Des  phyàdens  anglais  éleyèrent  des  doutes  sor  la  réalité  de 
ce  résultat,  et  Toulurent  s'en  assurer  par  leur  propre  expérience. 
Ils  entrèrent  donc  dans  une  chambre,  se  mirent  tout  nus,  et 
la  chambre  étant  chauffée  progressivement ,  ils  purent  sup- 
porter une  chaleur  de  137^.  Pour  qu'on  ne  doutât  pas  que  la 
température  de  la  chambre  ne  fût  réellement  très-élevée ,  ils  y 
suspendirent  des  biftecks  qui  cuirent  en  se  desséchant,  tandis 
qu'ils  n'éprouvèrent  eux-mêmes  aucun  inconvénient  de  la  cha- 
leur, parce  qu'ils  suaient.  Nous  pouvons  donc,  pour  un  temps 
assez  court,  subir  une  température  bien  supérieure  à  celle  de 
l'eau  bouillante. 

Enfin,  en  novembre  1837,  un  médecin  anglais  tomba,  au 
milieu  des  ravages  d'un  incendie,  dans  un  vaste  alambic  en 
cuivre,  et  supporta  une  chaleur  estimée  à  145°,  son  thermo- 
mètre ayant  été  brisé  lorsqu'il  marquait  1 30**,  une  demi-heure 
avant  qu'il  fût  retiré  de  cet  alambic  dont  la  température  allait 
toujours  croissant.  Il  estima  que  la  température  de  son  corps 
ne  s'était  pas  élevée  au  delà  de  45°. 

Quant  au  froid  que  nn  doit  éprouver  à  l'aphélie  de  la 
comète  de  1680,  il  doit  être  considérable  sans  doute,  la  comète 
n*y  recevant  qu'une  lumière  seulement  égale  à  seize  fois  celle 
de  la  lune ,  laquelle  a  été  trouvée  sans  action  sur  le  thermo- 
mètre à  air,  étant  même  concentrée  au  foyer  des  plus  fortes 
lentilles.  Mais  ce  froid  ne  serait  pas  ^el  que  nous  ne  pussions  le 
supporter.  Les  hautes  régions  de  l'espace  ne  sont  guère ,  d'après 
les  calculs  du  savant  Fourier ,  qu'à  une  température  de  60**  au- 
dessous  de  zéro.  Or,  le  capitaine  Parry  et  ses  compagnons,  dans 
leur  tentative  pour  aller  au  pôle,  ont  subi  un  froid  pareil.  Us 
ont  eu  des  mois  dont  la  température  moyenne  a  été  de  Z5°  au- 
dessous  de  zéro ,  et  dont  la  plus  basse  a  été  de  60°,  ce  qu'ils  ont 
vérifié  avec  des  thermomètres,  non  à  mercure,  mais  à  alcool. 
Newton  suppose  que  le  froid  de  la  comète  de  1 680  à  son  aphélie 
serait  diminué  par  la  chaleur  qu'elle  aurait  acquise  à  son  péri- 
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haie,  et  qui  se  cooserverait  en  partie  jnsqae-là;  mais  c'est  une 
erreor.  La  ehalear  des  étés  emploie  six  mois  pour  Atteindre  la 
profondeur  de  9  mètres  au-dessous  de  la  surface  du  sol  ;  là  on 
tirouve  que  les  saisons  sont  renversées.  Le  mcucimum  de  tem- 
pérature y  a  lieu  au  cœur  de  Thiver.  La  comète  restant  très- 
peu  de  temps  au  périhélie ,  ne  sera  que  superficiellement  affectée 
par  la  chaleur  solaire ,  et  ne  pourra  la  conserver.  Au  reste ,  on 
voit  d'après  ce  qui  précède,  que  le  froid  de  l'aphéUe  sera  sup- 
portable ^  et  qu'ainsi  en  supposant  que  la  terre  devienne  le  satel- 
lite de  cette  comète^  nous  pourrons  résister  aux  deux  extrémei 
de  température  qui  ont  lieu  au  périhélie  et  à  l'aphélie  ;  de  sorte 
que  l'espèce  humaine  ne  serait  pas  anéantie  par  cet  événement, 
qui  n'en  serait  pas  moins  une  catastrophe  épouvantable  par  ses 
résultats  immédiats,  comme  de  porter  de  suite  notre  année  à 
nue  période  de  76  ou  de  575  ans ,  selon  que  la  comète  absor- 
bante serait  celle  de  Halley  ou  celle  de  leso.  Mais  cette  catas- 
trophe n'est  pas  probable. 

21.  Au  milieu  de  tous  les  malheurs  qu'entraînerait  la  ren- 
contre d'une  comète  avec  la  terre,  ne  pourrait-il  pas  arriver 
que  la  rencontre  eût  lieu  de  manière  à  produire ,  au  moins  par 
la  suite,  un  événement  heureux?  D'abord  il  faudrait  que  le 
choc  s'exécutât  excessivement  doucement  pour  ne  pas  anéantir 
l'espèce  humaine.  Supposons  qu'il  en  soit  ainsi,  et  que  l'effet 
de  la  rencontre  soit  de  faire  coïncider  le  plan  de  l'équateur  avec 
celui  de  l'écliptique.  Gomme  c'est  leur  inclinaison  qui  cause  la 
différence  de  température,  et  produit  les  quatre  saisons,  si  cette 
inclinaison  était  nulle,  il  n'y  aurait  plus  qu'une  saison,  un 
printemps  perpétuel.  Mais  il  ne  faut  pas  que  ce  mot  induise  en 
erreur.  La  température  moyenne  de  Londres  est  la  même  que 
celle  de  Paris;  mais  à  Londres  le  temps  est  toujours  plus  ou 
moins  brumeux  et  moins  clair  qu'à  Paris  ;  par  conséquent ,  il 
doit  y  faire  moins  froid  l'hiver  et  moins  chaud  l'été  que  dans 
notre  capitale,  ce  qui  a  réellement  lieu.  De  là  résulte  que  les 
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froitd  des  deux  YÎUes  sont  très-différents,  car  certains  firoits  ont 
besoin,  pottr  mûrir,  de  conps  de  soleil  qni  sont  toujours  plos 
forts  par  des  temps  très-clairs.  La  coïncidence  de  récliptiq06 
et  de  réquatenr  ferait  baisser  la  température  ;  on  n'aurait  plus 
de  coups  de  soleil,  ni  les  fruits  qu'ils  procurent,  et  peul^tre  y 
perdrait-on? 
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AVERTISSEMENT. 


Eir  publiant  la  seconde  édition  de  ma  Cosmo^ 
graphie,  j'ai  pris  l'engagement  de  donner  un  Com^ 
pUment,  disposé  dans  le  même  ordre,  et  traitant 
les  principales  questions  d'astronomie,  non  com- 
prises dans  le  programme  de  l'Université.  Je  viens 
aujourd'hui  remplir  mon  engagement.  Puisse  ce 
nouvel  ouvrage,  auquel  j'ai  donné  tous  mes 
soins,  être  accueilli  avec  la  même  indulgence  que 
mes  autres  travaux  destinés  à  la  jeunesse. 
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Pjfge  89,  lJ(j;i}§  4,  ^pfès  1^  tableaii,  a«  liefi  fie  I4,  ^jez .-  H. 
Id.      ligne  5 ,  après  le  tableau ,  au  lieu  deûg.  i5^  Usez  :  fig.  i4* 


A  MONSIEUR  ARAGO, 

SECBÉTÀIBE   PERPÉTUEL  DE  L'àGADÉMIE  DES   SCIENCES, 


#  0 


DEPUTE  DES   PYBENEES  ORIENTALES, 
COMHAIVDEUR  DE  l'ORDRE  ROYAL  DE  LA  LBOION  D'HONNEUR. 


Monsieur, 

Daigner  agréer  nn  aussi  faible  ouvrage ,  e*est  montrer  que 
vous  ne  négligez  aucun  moyen  d'encourager  à  l'étude  des 
sciences.  Qui  jamais,  comme  vous,  pourra  prétendre  à  les 
populariser?  Vos  brillantes  découvertes  ont  ouvert  une  car- 
rière inépuisable  aux  astronomes  et  aux  physiciens  des  siècles 
à  Tenir  :  aussi,  sommes-nous  fiers  d'avoir  pour  compatriote 
le  savant  que  l'Europe  nous  envie.  Pour  moi,  guidé  par  le 
précieux  souvenir  de  vos  leçons,  je  viens  vous  offrir  ces  Mr 
bies  essais ,  comme  un  tribut  de  ma  reconnaissance  et  de  ma 
profonde  vénération. 

Je  suis  avec  respect, 


Monsieur, 

Votre  très-homble  et  très-obéissant  serviteur, 

A.  MUTEL. 

Paris,  le  i«'JciiUeti84i. 
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CHAPITRE    PREMIER. 


MOUVEMENT    DIURNE. 


§  I.  Des  instruments  astronomiquesm 

1.  Nous  nous  proposons,  dans  ce  paragraphe,  de  donner 
qoelques  détails  sur  les  principaux  instruments  employés, 
tant  sur  terre  que  sur  mer,  pour  les  observations  astronomie 
qaes,  et  qui  peuvent  se  partager  en  trois  classes  (*)  : 

1°  Les  instruments  servant  à  mesurer  les  angles,  comme  la 
lunette  méridienne,  le  cercle  mural,  le  cercle  répétiteur,  etc.; 

2°  Ceux  qui  servent  à  prolonger  et  à  perfectionner  la  vi- 
sion, comme  la  lunette  astronomique  et  le  télescope  ; 

3^  Ceux  qui  servent  à  mesurer  le  temps,  comme  les  hor* 
loges,  les  chronomètres,  etc. 

Mais  nous  commencerons  par  rappeler  la  dénomination  des 
différents  cercles  de  la  sphère  céleste,  ainsi  que  les  termes 
techniques  le  plus  en  usage,  en  ajoutant  quelques  explications. 

Parmi  les  astres  qui  s'offrent  à  nos  regards,  les  uns  nous 

(*)  I^  deux  premières  classes  n'en  forment  réellement  qu'une  seule,  la 
ianetie  faisant  partie  de  presque  tous  les  autres  inslrumeuts»  et  le  télescope 
n'étant  plus  guère  en  usage  aujourd'hui ,  car  les  plus  grands  sont  inférieurs 
VOL  bonnes  lunettes  de  Frailnhofer  ayant  ao  à  a5  centimètres  d'ouverture, 
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paraissent  plus  brillants,  les  autres  moins.  Cette  différence 
d'éclat  provient-elle  d'une  différence  dans  leur  distance?  nous 
l'ignorons.  C'est  pourquoi  Ton  est  convenu  de  les  supposer 
tous  situés  à  la  même  distance,  e'est-à-dire,  9  la  surface  d'une 
sphère  immense  dont  nous  occupons  le  centre.  C'est  cette  sur- 
face qu'op  nomme  sphère  céleste- 

S^ppiisçns  {Jig.  i)  l'observateur  au  centre  C  de  la  sphère 
céleste  représentée  par  le  cercle  AZBN  qui  sera  son  méri- 
dien. Soient  PF  ïaxe  du  monde^  P  le  pôle  boréal^  P'  le  pôle 
austral.  Pour  notre  observateur,  Z  sera  le  zénithy  IN  le  nadir^ 
le  grand  cercle  AllB,  qui  i^  pour  pô)ea  le«  (Oints  Z  et  N,  sera 
Yhorizon  céleste^  P  sera  le  pôle  élevé^  P'  le  pôle  abaissé^  et 
l'arc  AP  sera  la  hauteur  du  pôle  élevé  ou  simplement  la  hau' 
teurdn  pôle.  Le  grand  cercle  EQ,  perpendiculaire  à  l'axe  PF, 
sera  le  cercle  équinoxial  ou  Véquateur  eékste.  Cela  posé,  A  et 
B  seront  les  points  nord  et  sud  de  l'horizon  céleste  :  les  cer- 
cles diurnes  km  et  J^n  toucheront  cet  horizon  aux  points 
nord  et  sud;  km  sera  le  cercle  àt perpétuelle  apparition^  ou 
celui  dans  lequel,  du  côté  du  pôle  boréal,  les  étoiles  ne  se  cou- 
chent janoais  {  3n  sera  le  cercle  de  perpétuelle  occuU0tiqn , 
ou  celui  dans  lequel  >  du  côté  du  pôle  austral ,  les  étoiles  ne 
se  lèvent  jamais.  Toutes  les  étoiles,  décrivant  4^  cercles 
diurnes  entre  les  cercles  A^  et  B/^,  se  lèveront  et  se  cpu- 
cheront.  Chacune  d'elles,  telle  que  S,  aura  1^  portion  de  sa 
course,  visible  au-dessus  de  l'horizon ,  représentée  ps^r  DSIl^ , 
et  la  portion  invisible,  cachée  par  l'horizon^  sçra  représentée  par 
RHD.  Si  maintenait  nous  mair<pions  par  le  signe  Y  te  point 
qui  fcpréçente  l'équiiiiO^e  du  printemps ,  et  que  nous  menions 
d'abord  le  cercle  horaire  de  l'astre  $,  ou  le  demi*gran4  cercle 
PSP'  puissant  par  l'astre  et  par  les  pôles  s  puis  son  cercle 
verticaiy  ou  le  âe^li-cercle  vertical  ZSUr^,  passant  p^r 
l'astrç  et  par  le  zénith  et  le  nadir  ou  par  I9  verticale  du  lieu 
4j0  l'observatioBi,  et  terminé  ^  l'horizpn,  l'arc  YT  sera  L'ascm- 
sion  droite  de  l'astre ,  SX  sa  déclinaison ,  SP  sa  distance  po- 
laire ^  TPO  son  anglç  horaire^  AU  son  azimut  y  SU  sa 
hauteur,  et  S^  sa  distance  au  zénith. 

Ainsi,  Vascension  droite  d'un  astre  est  la  distance  à!m 


J 
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point  0X61  pris  à  Yolonté  wt  réqoateqr  oéleste,  au  point  où 
l'tstre  se  projette  sur  l'éqpiftteur  par  ud  arc  de  cercle  qui  loi 
est  perpendiculaire ,  ou ,  ce  qui  revient  au  même ,  c'est  l'arc 
de  l'éqnateur  compris  entre  le  point  fixe  et  Tinteriection  de 
réquatenr  par  le  cercle  horaire  de  l'astre.  C'est  le  premier 
point  du  bélier  ou  Véguiftoxe  du  printemps  qu'on  a  choisi 
pour  origine  des  ascensions  droites.  Mais  ce  choix  est  pure- 
ment artificiel  e|  de  convention,  et  l'on  aurait  tout  aussi  bien 
pu  prendre  en  place  l'intersection  de  l'équateor  par  le  cercle 
horaire  de  toute  étoile  remarquable.  C'est  ainsi  que  les  longi* 
tudes  terrestres,  qui  correspondent  aux  ascensions  droites, 
sont  égalemtfit  déterminées ,  quoique  chaque  peuple  prenne , 
pour  le  premier  méridien  qui  fixe  l'origine  des  longitudes, 
celui  qui  passe  par  l^bservatoire  de  sa  capitale.  Les  ascensions 
droites  se  comptent  de  0^  à  860^  sans  interruption,  et  d'occi* 
dent  en  orient,  à  partir  de  l'origine.  On  peut  aussi  les  compter 
de  0^  à  lao^  de  part  et  d'autre  de  ce  point ,  et  alors  elles  sont 
dites  orientales  ou  occidentalee ,  selon  qu'elles  se  trouvent  à 
droite  ou  à  gauche  de  l'origine  en  regardant  le  nord. 

La  déclinaison  d*un  astre  est  sa  distance  à  l'équateur, 
mesurée  sur  son  cercle  horaire.  Elle  se  compte  de  0^  à  90^,  en 
allant  de  l 'équateur  au  pôle,  et  on  dit  qu'elle  est  boréale  ou  aus" 
traky  selon  que  l'astre  est  situé  au  nord  ou  au  sud  de  l'équateur. 
La  distance  polaire  d'un  astre  est  la  distance  de  l'astre  au 
pôle ,  mesurée  sur  son  cercle  horaire ,  ou  le  complément  de  sa 
déclinaison.  Elle  se  compte  de  o""  à  90^ ,  en  allant  du  pôle  à 
l'équateur.  La  distance  polaire  est  d'une  grande  importance 
dans  toutes  les  questions  relatives  au  mouvement  diurne, 
parée  qu'elle  détermine  la  position  de  tous  les  parallèles  dé- 
crits par  les  étoiles. 

L'angle  horaire  d'un  astre  est  Tangle  (au  pôle)  compris  entre 
le  méridien  et  le  cercle  horaire  de  l'astre.  Il  a  pour  mesure 
l'are  de  l'équateur  compris  entre  les  plans  des  mêmes  cercles,  et 
varie  de  1 6^  par  heure.  On  le  nonmie  angle  horaire ,  parce 
qu'il  suffit  d'en  connaître  la  valeur  pour  en  déduire  le  nombre 
d'heures  qui  doivent  s'écouler,  ou  qui  se  sont  écoulées,  entre 
le  moment  actuel  et  le  passage  de  l'astre  au  méridien. 
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leeercie  vertical  ou  simplement  le  vertical  d'un  astre  est 
la  moitié  do  cercle  vertical  passant  par  l'astre  et  terminée 
aux  deox  pôles  de  l'tiorizon ,  c'est-à-dire,  au  zénith  et  au 
nadir.  On  nomme  en  particulier  premier  vertical^  celui  qui 
passe  par  les  points  orient  et  occident  de  l'horizon. 

IJazimut  d'un  astre  est  l'arc  du  cercle  de  l'horizon  compris 
entre  un  de  ses  points ,  pris  à  volonté,  pour  origine ,  et  son  in- 
tersection avec  le  vertical  de  l'astre.  C'est  lejpotn^  norc^ou  le 
point  sud  de  l'horizon  qu'on  choisit  poor  origine,  selon  que 
le  p6le  élevé  est  le  pôle  nord  ou  le  pôle  sud.  Ainsi ,  dans  l'hé- 
misphère boréal ,  on  prend  pour  origine  des  azimuts  le  point 
nord  de  l'horizon,  à  partir  duquel  on  les  compte  de  0^  à  180% 
en  ayant  soin  de  leur  donner  le  signe  +  ou  le  signe  — ,  selon 
qu'ils  sont  portés  de  gauche  à  droite  ou  de  droite  à  gauche, 
pour  l'observateur  tourné  vers  le  nord. 

La  hauteur  d'un  astre ,  ou  sa  hauteur  au-dessus  de  l'hori- 
zon, est  la  distance  de  l'astre  à  l'horizon,  mesurée  sur  son 
vertical.  Elle  se  compte  de  0°  à  90® ,  à  partir  de  l'horizon ,  et 
on  lui  donne  le  signe  +ou  le  signe  — ,  selon  que  l'astre  est 
situé  au-dessus  ou  au-dessous  de  ce  cercle.  Dans  ce  dernier 
cas,  qui  d'ailleurs  se  rencontre  très-rarement,  la  hauteur 
prend  le  nom  de  dépression.  La  plus  grande  hauteur  d'un 
astre  se  nomme  en  particulier  sa  hauteur  méridienne.  Le  mé- 
ridien est  divisé  par  l'axe  du  monde  en  deux  parties  égales , 
l'une  contenant  le  zénith  et  appelée  méridien  supérieur^ 
Vaviire  contenant  le  nadir,  et  appelée  méridien  inférieur. 
Tous  les  astres,  à  chaque  révolution  diurne,  passent  une  fois 
au  méridien  supérieur,  et  une  fois  au  méridien  inférieur;  ces 
passages  au  méridien ,  aussi  nommés  culminaUons ,  se  pré- 
cisent par  l'épithète  de  supérieur  et  d'inférieur.  Ainsi  la  Aati- 
teur  méridienne  d'un  astre  correspond  au  passage  supérieur. 
C'est  la  situation  la  plus  favorable  pour  l'observer,  parce  qu'a- 
lors son  aspect  est  le  moins  troublé  par  les  inégalités  et  par 
les  vapeurs  de  l'atmosphère,  son  lieu  réel  moins  altéré  par  la 
réfraction ,  et  enfin  parce  que  son  mouvement  diurne  étant 
alors  parallèle  à  l'horizon^  les  hauteurs  qui  précèdent  et  qui 
^oiv^Dt  immèdiatenient  la  hauteur  méridienne  n'en  diffèrent 
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{MIS  sensiblement,  ce  qui  donne  le  temps  nécessaire  pour  oom-^ 
pléter,  vérifier,  et  au  besoin  corriger  les  observations. 

La  distance  zénithale  d'un  astre  est  sa  distance  au  zénith 
mesurée  sur  son  vertical.  Elle  se  compte  de  0"*  à  180^  à  partii^ 
dn  zénith.  Cette  distance  est  le  complément  de  la  hauteur  de 
Fastre^  On  emploie  souvent  les  distances  zénithales  au  lieu  de» 
hauteurs ,  parce  qu'elles  sont  toujours  portées ,  sur  les  cercle» 
verticaux,  du  même  cAté  que  le  zénith. 

2.  Nous  allons  maintenant  faire  voir  comment  on  peut,  à 
uu  instant  quelconque ,  assigner  la  position  d'un  astre  sur  la 
sphère  céleste ,  c'est-à-dire  j  le  point  de  la  surfoce  de  la  sphère 
où  aboutit  la  ligne  droite  menée  de  l'œil  de  l'observateur  à 
l'astre.  Les  astronomes  se  bornent  à  déterminer  cette  position; 
quoique  uniquement  apparente ,  parce  qu'elle  équivaut  pouf 
nous  à  la  position  réelle ,  sauf  la  déviation  produite  par  la  ré^ 
fraction:  et,  en  effet,  si  l'astre  venait  à  s'éloigner  ou  à  se  rap« 
procher  de  nous  suivant  sa  ligne  de  projection ,  nous  ne  peur-' 
rions  ni  découvrir  ni  constater  ce  déplacement. 

On  sait  qu'un  point  d'une  sphère  est  déterminé,  quand  on 
connaît  ses  distances  à  deux  grands  cercles  choisis  de  posi<^ 
tien  et  se  coupant  à  angle  droit,  ou  quand  on  a  ce  qu'on 
nomme  en  géométrie  les  coordonnées  du  point  par  rapport 
à  ces  deux  cercles.  Sur  la  terre ,  par  exemple ,  un  point  est  dé-* 
terminé  dès  que  Ton  connaît  sa  longitude  et  sa  latitude,  parce 
qu'il  doit  alors  se  trouver  sur  deux  arcs  de  cercle  qui  ne  peu-^ 
vent  se  couper  qu'en  un  seul  point.  De  même,  la  position  d'un 
astre  est  déterminée ,  sur  le  ciel  étoile ,  par  son  ascension  droite 
et  par  sa  déclinaison,  et,  sur  l'hémisphère  visible,  par  son  azi-» 
mut  et  par  sa  hauteur.  La  position  de  toutes  les  étoiles  étant  une 
fois  déterminée,  on  peut  représenter  la  sphère  céleste  sur  une 
sphère  donnée ,  et  dresser  un  catalogue  d'étoiles^  où  chacune 
est  désignée  par  une  lettre  ou  par  un  numéro ,  avec  l'indica* 
tien  de  son  ascension  droite  et  de  sa  déclinaison.  Ce  catalogué 
est  publié  chaque  année  dans  la  Connaissance  des  temps  j  qui 
indique  les  corrections  relatives  aux  différentes  sources  d'er« 
reurs. 

Z.  La  déclinaison  des  étoiles  se  détermiae  9Vfc  Pinstrum^pt 
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afipeié  cercle  mural ^  ou  simplemeiit  mural.  Il  coiiâi$te  en  uii 
cercle  gradaé  qu'oa  fixe,  aa  moyen  d'on  axe  de  force  et  de 
longueureonvenablea,  dans  un  mur  massif  (d'où  Tinstniment  a 
tiré  son  nom),  de  manière  que  le  eerele  toit  exactement  dans  le 
]^an  du  méridien.  L'axe  est  fortement  assujetti  par  des  vis 
servant  à  l'ajuster  avec  précision ,  tant  dans  le  seqs  verticai 
fue  dans  le  s^ns  ^lûontal.  Le  premier  ajustement  a  pour  but 
de  rendre  l'axe  parfaitement  bofîzontal,  ce  qu'oq  reconnaît 
«yee  le  niveau  à  bulle  d'air.  Par  le  second  ajustement,  on 
amène  l'axe  précisément  dans  la  direction  de  la  llgneest-pue^t  de 
rhoriason,  ce  qu'on  vérifie,  soit  parles  observations  elles-mêmes^ 
foit  à  l'aide  d'une  mire  méridienne^  exactement  comme  cela  e^ 
pratique  pour  la  lunette  méridienne.  Le  cercle  portp  la  gra- 
duation, non  sur  le  limbe,  mais  sur  son  épaisseur,  La  valeur 
de  l'arc  observé  se  lit  au  moyen  d'un  microscope  horizontal, 
qui  correspond  d'abord  au  zéro  de  l'instrument  ;  mais  comme  ^ 
dans  l'Intervalle  d'une  observation ,  quelque  grain  de  poi|s- 
sière  pourrait  s'attacher  à  l'axe,  et  que  les  plus  in^portante^ 
questions  de  l'astronomie  repoiient  ei^  dernière  analyse  sur  la 
Qiesure  minutieuse  des  angles,  on  a  {>lacé  iin  second  miçro* 
acope  vis-à-vis  le  premier,  de  sorte  que  celui-ci  correspondant  à 
p  degré,  l'autre  correspond  à  180  degrés.  Alors  on  a  soin  de 
lire  l'angle  des  deux  c6té$,  et  l'on  prend  la  moyenne ,  ce  qui 
donne  l'angle  avec  une  grande  précision.  Car  si,  pendant  l'opé- 
ration ,  il  s'est  introduit  autour  de  l'axe  un  grain  de  poussière 
dont  l'effet  soit  de  soulever  l'instrument ,  l'angle  lu  avec  le 
microscope  de  gauche  sera  plus  petit  d'une  certaine  quantité, 
mais  alors  l'angle  lu  avec  celui  de  droite  sera  plus  grand  de  la 
même  quantité  ;  et  la  moyenne  sera  la  même  que  si  le  grain  de 
poussière  ne  s'était  pas  introduit.  Si  l'effet  du  grain  de  pous« 
sière  a  été  d'abaisser  l'instrument ,  c'est  l'inverse  qui  aura  lieu, 
o'est-à-dire  que  les  angles  lus  avec  les  microscopes  de  gauche 
et  de  droite  seront,  l'un  plus  grand  et  l'autre  plus  petit  de  la 
même  quantité,  en  sorte  que  la  moyenne  donnera  encore  la 
vraie  valeur  de  l'angle  observé;  On  a  poussé  le  scrupule  jus* 
qu'à  mettre  autour  du  cercle  mural  six  microscopes  à  égale 
distance  les  uns  des  autres»  Alors ,  dans  quelque  mx^  que  Tins- 
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trament  soit  déplacé,  on  est  certain  qne  la  valetlr  de  rangle 
n'en  est  pas  affectée  ^  si  Tbn  a  soin  de  prendre  left  moyennes 
convenablement  et  toujours  par  deux  microscopes  diamétrale- 
ment opposés.  £n  outre,  comme  on  a  besoin  de  comparer  des 
observations  faites  le  Jour  avec  d'autres  faites  la  nuit ,  poUi* 
apporter  plus  de  précision  dans  la  lecture  des  angles,  et  pour 
que  toiit  soit  absolument  identique  dans  les  deux  cas,  on  à 
Bifân  â*ëmployer  à  cet  effet,  soit  le  Jour,  soit  la  nuit ,  une  lu- 
mière flitée  datis  une  position  invariable.  Car,  sans  cette  pré- 
caution, le  trait  dé  division  placé  sur  l'épaisseur  du  cercle, 
âant  une  espèce  de  sillon  agi^andi  pûï  le  microscope,  offrirait 
des  aj^arences  diverses  pendant  le  Jour  et  pendant  la  nuit ,  et 
même  variables  avec  l'emplacement  de  la  lumière  destinée  à 
l'éclairer.  Il  est  donc  nécessaire  d'employer  une  lumière  pour 
lire  les  angles  et  de  la  placer  dans  unepositlon  invariable,  afin 
que  le  trait,  se  trouvant  toujours  éclairé  de  la  même  niànièré, 
offre  éonstamment  la  méine  apparence. 

Le  mural  de  l'observatoire  de  Paris  a  cinq  inètf'es  de  dià^- 
mètre;  les  divisions  sont  marquées  de  5'  en  5'  sur  détix  bandes 
non  oxydables,  composées  d'un  alliage  d'or  et  de  paUadidm , 
et  enchâssées  dans  l'épaisseur  do  limbe.  Un  mlcrOMètÈe  indique 
les  secondes. 

4.  Voici  ce  qui  a  donné  l'idée  du  cerde  miural.  On  a  divers 
Instruilients  qui  servent  à  prendre  la  distance  angulàii^  de 
deux  objets  terrestres,  restant  stationnaires  pendant  que  h. 
lunette  va  de  l'un  à  l'autre;  mais  comme  Cette  condition  essen- 
tielle est  détruite ,  pou^  if»  corps  célestes ,  par  le  mouvement 
diurne  qui  les  entraîne ,  il  en  résulte  qu'on  iie  peut  employer 
les  mêmes  procédés  pour  mesurer  directement  leurs  distancés 
imgulaires.  Or,  cette  difficulté  s'évanadlt  dès  qu'on  se  borne  à 
déterminer  l'iotervalle  entre  les  certles  diurnes  décrits  par 
deux  corps  célestes  quelconques.  Concevons,  en  effet,  qde 
efaaqoe  étoile,  dans  sa  révolution  diurne  ^  laisse  après  elle,  sur 
la  voûte  céleste^  une  fine  trace  lumineuse;  alors  la  lunette  une 
fois  pointée  tor  une  étoile,  de  manière  à  le  âiire  coïncider  avec 
l'iotersectlon  des  fils ,  restera  toujours  dirigée  sur  un  point 
de  cette  tcaee,  qm  passera  eoDttanpnefl&t  par  l'iotèrsecltiên  des 
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fils  malgré  le  mouvement  de  l'étoile.  On  pourra  donc,  sans 
crainte  d'erreur,  diriger  à  volonté  la  lunette  d'une  trace  à  une 
autre,  et  mesurer,  dans  le  plan  de  rotation  de  la  lunette^ 
J'intervalle  angulaire  entre  les  deux  cercles  diurnes.  Gomme 
une  étoile  ne  laisse  aucune  trace  visible  de  son  passage,  on 
peut  d'avance  disposer  convenablement  la  lunette  pour  que 
l'étoile  vienne  dans  le  champ  de  la  vision,  et  saisir  l'instant 
de  s(m  passage  pour  la  faire  coïncider  avec  l'intersection  des 
£ls.  Si  l'on  fixe  alors  la  lunette ,  la  position  du  cercle  diurne 
de  l'étoile  est  aussi  bimi  assurée  que  si  l'on  avait  continué  à 
la  voir,  et  l'on  pourra  lire  le  limbe  avec  tout  le  soin  nécessaire. 
Lorsqu*une  autre  étoile  passera  dans  le  plan  du  cercle,  on  fera 
mouvoir  la  lunette,  et  par  une  opération  semblable  on  assi- 
gnera sur  le  limbe  la  position  du  nouveau  cercle  diurne.  On 
obtiendra  donc  ainsi  l'intervalle  angulaire  compris  entre  les 
cercles  diurnes  décrits  par  les  deux  étoiles ,  lequel  intervalle , 
étent  mesuré  par  l'arc  du  méridien,  intercepté  entre  les 
mêmes  cercles  diurnes  qui  se  coupent  à  angle  droit,  égale  la 
différence  des  déclinaisons ,  et  encore  la  différence  des  hau- 
teurs méridiennes ,  du  moins  lorsqu'on  les  a  corrigées  de  la 
réfraction.  Or,  c'est  cette  différence  qu'on  Tnemredireetement 
avec  le  cercle  mural  ;  et  il  est  facile  d'en  déduire  les  déclinai- 
sons elles-mêmes.  En  effets  la  déclinaison  d'un  corps  céleste 
étant  le  complément  de  sa  distance  au  pôle,  si  la  position  du 
pôle,  qui  est  un  point  du  méridien,  était  marquée  par  une 
étoile ,  on  pourrait  l'observer  directement  ;  alors  les  distttices 
polaires  des  étoiles  et  par  suite  leurs  déclinaisons  seraient  dé- 
terminées, pour  chacune,  au  moyen  d'une  seule  observation. 
Gomme  il  n'y  a  pas  d'étoile  au  pôle,  on  choisit  une  étoile  bril- 
lante ,  aussi  près  du  pôle  que  possible ,  on  observe  ses  deux 
passages  au  méridien ,  et  la  différence  des  deux  hauteurs  de 
l'étoile ,  corrigées  delà  réfraction,  donne  précisément  le  double 
de  sa  distance  au  pôle.  G'est  l'étoile  polaire  qu'on  emploie 
exclusivement  dans  ces  sortes  d'observations,  d'abord  parce 
qu'elle  est  très-brillante,  ce  qui  permet  de  l'observer  aisé- 
ment pendant  le  jour,  et  ensuite  parce  qu'étant  située  seulement 
à  Til  du  pôtei  ses  deux  passages  au  méridi^  ont  lieu  à  des 
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hauteurs  cmsidérables  et  peu  difTérentes  l*one  de  l'autre ,  de 
sorte  que  les  réfractions  qui  les  altèrent  sont  petites,  presque 
égales  et  d'une  correction  très-facile.  Ces  avantages  de  Tétoile 
polaire  la  rendent  fort  utile  pour  la  vérification  des  instru- 
ments. Ainsi ,  pour  vérifier  si  la  lunette  se  meut  exactement 
dans  le  plan  du  méridien,  il  suffit  de  noter  les  instants  du 
passage  de  l'étoile  polaire  au-dessus  et  au-dessous  du  pôle,  et 
de  voir  s'ils  ont  lieu  à  des  intervalles  égaux  de  douze  heures 
sidérales.  Dans  ce  cas ,  on  peut  être  certain  que  le  plan  du 
mouvement  de  la  lunette  coïncide  avec  celui  du  méridien,  ou 
que  son  axe  horizontal  correspond  exactement  aux  points  est 
et  ouest  de  l'horizon.  Si  les  intervalles  de  temps  sont  inégaux, 
il  existe  certainement  une  déviation  ;  et  alors  on  fait  mouvoir 
l'axe  asimutakment ,  jusqu'à  ce  que  l'inégalité  des  intervalles 
de  temps  disparaisse. 

5.  Voici  maintenant  comment  on  emploie  le  cercle  mural* 
Soirait  (fig.^)  HPN  un  méridien  céleste,  HN  l'horizon, P  le 
pôle,  RS,  TU,  YX  les  cercles  diurnes  de  plusieurs  étoiles 
dont  les  passages  supérieurs  au  méridien  ont  lieu  en  R,  T,  Y, 
et  les  inférieurs  en  S,  U,  X ,  le  premier  tombant  au-dessous  de 
l'horizon  ;  soit  hpn  le  cercle  mural  dont  le  centre  est  en  C, 
et  dont  les  points  r,  t^  v,  p,  x,  u  de  la  circonférence  corres- 
pondent aux  points  R,  T,  Y,  P,  X,  U  du  méridien  ;  les  ares 
rt^  iv ,  vx  et  xu  seront  immédiatement  donnés  par  l'obser* 
vation.  Or,  les  arcs  PY,  PX  étant  égaux,  U  en  sera  de 
même  des  arcs  pv ,  px  ^  et  chacun  d'eux  sera  la  moitié  de 
Tare  vx.  La  place  du  point  polaire  p  sur  le  limbe  sera  doue 
déterminée,  et  par  conséquent  on  connaîtra  les  arcs  pr,  pi^pVy 
qui  mesurent  les  distances  polaires  des  étoiles  observées.  La 
position  du  point  polaire  swv  le  limbe  du  cercle  mural  étant 
déterminée ,  on  le  prend  pour  l'origine  ou  le  zéro  d'où  l'on 
eompte  les  distances  polaires  de  tous  les  objets  rapportés  à 
d'autres  points  sur  les  mêmes  ligues,  et  l'on  marque  sur  le 
limbe  le  point  e  correspondant  à  l'intersection  de  Téquateur 
avec  le  méridien.  11  est  alors  bien  facile  de  voir  si  telle  étoile 
qu'on  observe  est  ioréale  ou  amirale^  et  de  déterminer  sa  dé- 
clinaison. Ici  j  comme  dans  toutes  les  observations  analogues, 
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Il  font  répéter  Topératiim  chaque  jour,  JoBqa'à  ce  qu'on  soit 
ntisfiiit  do  résultat. 

6.  Le  cercle  mural  donne  encore  directement  les  hauteurs 
méridiennes  des  astres,  qui  se  comptent  sur  le  limbe  à  partir 
d'un  point  pris  pour  origine  ou  zéro,  et  qu'on  noffime|iotii^ 
horizontal.  Sa  détermination  est  aussi  importante  que  celle 
du  point  polaire,  et  s'obtient  par  un  procédé  analogue.  S'il 
y  avait  une  étoile  immobile  à  l'intersection  du  méridien  et  de 
l'horizon  céleste,  on  pourrait  obtenir  directement  le  point  ho- 
rizontal ;  mais  comme  il  ne  s'en  trouve  pas,  il  faut  tâcher  de 
déterminer  sur  le  limbe  deux  poiuts  situés,  l'un  au-dessus, 
l'autre  au-dessous  du  point  horizontal ,  et  à  la  même  distance. 
A  cet  effbt,  on  choisit  une  étoile  dont  on  observe  les  passages 
au  méridien  dans  deux  soirées  consécutives;  mais  dans  la  pre- 
mière soirée,  on  dirige  directement  la  lunette  sur  l'étoile,  tandis 
que,  dans  la  deuxième  soirée ,  on  la  dirige  sur  Vimaffe  de  la 
même  étoile  vue  par  réflexion  à  la  surface  d'Uu  bain  de  Tnet- 
cure  parfaitement  calme,  et  par  suite  horizontal ,  ce  qti'on  Ap- 
pelle un  horizon  artificiel.  Ck>mme  l'angle  de  réflexion  est  tou- 
jours égal  à  l'angle  d'incidence  (19),  il  en  résulte  que  l'image 
de  l'étoile  sera  située  au-dessous  de  l'horizon  d'une  quantité 
précisément  égale  à  la  hauteur  de  l'étoile,  sauf  la  différence 
de  réfraction.  Par  conséquent ,  si  Ton  partage  en  deux  parties 
égales  l'arc  intercepté  sur  le  limbe  entre  l'étoile  et  son  image, 
on  aura  le  point  horizontal.  Av£|nt  d'employer  l'iustroment, 
on  s'assure  que  le  point  horizontal  s'est  bien  mainteOu ,  et  à 
eet  effet  on  place  un  niveau  sur  la  lunette,  de  manière  que 
la  bulle  d'air  reste  exactement  au  milieu  lorsque  rinstromeot 
est  bien  horizontal  ;  on  a  soin  de  ne  retirer  le  niveau  qu'après 
vérifioation  complète.  Le  cercle  mural  est ,  comme  la  lunette 
méridienne ,  un  instrument  essentiellement  méridien ,  c'est-à- 
dire,  uniquement  employé  pour  observer  les  astres  au  mo- 
liient  de  leurs  culminations ,  moment  qu'on  doit  toujours 
choisir  de  préférence  pour  les  observations,  comme  nous  l'A- 
vons déjà  dit  (2). 

7.  Au  reste ,  on  peut  modifier  le  cercle  mural ,  de  manière 
à  pouvok  araeoer  la  lunette  sur  un  seiXm  alloé  hors  du  méri- 
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dien ,  en  quelque  poiQt  de  sa  course  diurne  qu'il  soit  parYenu» 
en  quelque  lieu  du  ciel  qu'il  se  présente  ^  ce.  que  réclament 
souvent  les  besoins  de  Tastronomie.  Qr,  la  position  d'un  point 
sur  la  sphère  étant  déterminée  par  ses  distances  à  deux  grands 
eereles  rectangulaires  entre  eux ,  il  sufQt  de  laisser  à  la  lu- 
nette la  liberté  de  prendre,  dans  deux  plans  perpendiculaires 
entre  eux,  des  mouvements  angulaires,  qui  seront  mesurés  sur 
deux  cercles  coordonnés  l'un  à  l'autre ,  et  respectivement  pa; 
rallèles  aux  plans  de  ces  mouvements.  Ce  problème  se  résout 
très-simplement,  en  faisant  pénétrer  à  angle  droit  l'axe  de 
l'un  des  cercles  dans  l'axe  de  l'autre.  Dans  la  pratique,  on  fixe 
le  cercle  gradué  CD  {fig.  3)  à  un  axe  principal  PQ ,  passant 
par  son  centre  et  fixé  dans  son  plan.  L'axe  PQ  porte  une  ai- 
guille ab  qui  lui  est  perpendiculaire,  et  qui  est  située  dans  le 
plan  du  cercle  CD ,  mais  un  peu  au-dessous  ;  cette  aiguille  est 
destinée  à  marquer  les  angles  sur  un  cercle  AB  dont  le  plan 
est  perpendiculaire  à  l'axe  PQ  sans  adhérer  nulle  part  avec 
loi.  Il  est  facile  de  voir  que  la  lunette  LL',  mobile  dans  le  plan 
dn  cercle  CD,  au  centre  duquel  elle  est  fixée,  participera  en- 
eofe  au  mouvement  de  rotation  qne  prendra  le  même  cercle 
CD,  quand  l'^xe  PQ  auquel  il  est  adhérent  tournera  sur  lai* 
même  sans  changer  de  position  dans  l'espace.  Par  conséquent, 
si  l'on  place  l'axe  principal  PQ  parallèlement  à  l'axe  du 
monde,  ces  deux  axes  coïncideront  à  cause  des  dimensions  de 
la  terre ,  qui  sont  insensibles  par  rapport  à  la  distance  des 
étoiles;  alors  le  plan  du  cercle  AB,  perpendiculaire  à  PQ, 
sera  parallèle  à  l'équateur,  et  les  arcs ,  marqués  sur  ce  cercle 
par  Faiguille  ab  adhérente  à  l'axe,  mesureront  des  angles 
horaires  ou  des  différences  d'ascensions  droites.  Comme,  en 
outre,  les  grands  cercles  célestes,  correspondants  à  toutes  les 
positions  que  le  cercle  CP  peut  prendre  en  toumf^nt  autour 
de  Taxe  PQ,  sont  autant  de  cercles  horaires,  il  est  clair  que 
les  arcs,  marqués  sur  ce  cerele  par  la  lunette  dirigée  sur 
différentes  étoiles ,  seront  des  différence»  de  distances  polaires 
on  des  différences  de  déclinaisons.  Dans  cette  position  parti'' 
euUèrej  l'instrument  se  nomme  cercle  équatorial^  autrefois 
w^chmepturtMaçU^pÊe^  ou  tùwa?kparallaUqme^  eliert^  comme 
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on  voit,  à  mesurer  en  même  temps  la  déclinaison  et  l'asûen'* 
sion  droite  des  étoiles.  Mais  l'observation  doit  être  faite  assez 
promptement  pour  que  la  valeur  de  l'ascension  droite  ne  soit 
pas  altérée  par  le  mouvement  diurne  des  astres. 

8.  Ajoutons  toutefois  qu'on  obtient  bien  plus  exactement 
l'ascension  droite  d'une  étoile,  en  comptant  avec  la  pendule 
sidérale  l'intervalle  de  temps  qui  s'écoule  entre  les  passages 
du  premier  point  Y  du  bélier  et  de  l'étoile  au  méridien.  Cet 
intervalle  de  temps,  converti  en  degrés  à  raison  de  15*^  par 
heure,  sera  précisément  Tascension  droite  de  l'étoile.  Pour 
donner  un  exemple  de  cette  conversion,  supposons  que  la 
pendule  indique  un  intervalle  de  temps  égal  à  5^  39"  26'; 
alors  on  remarque  que  l'*»^"*,  1"*,  4*,  V 
correspondent  respectivement  à  15%  T ,  15' ,  l',  15", 

et  l'on  opère  comme  ci-après  : 

6''89'»  26'=  1>».  5  +  4'".9+  1».  3-h4-.  6  +1«.2 
==  15'.  5  +  l^  9 -h  15'.  3+1.6+  15".  2 
=  84**  61' 30". 

De  là  on  conclut  aisément  la  marche  à  suivre  pour  résou- 
dre le  problème  inverse,  c'est-à-dire,  pour  convertir  84"  51' 
30"  en  heures,  minutes  et  secondes. 

9.  Le  cercle  équatorial  est  encore  l'instrument  le  plus  corn, 
mode  pour  vérifier  les  lois  du  mouvement  diurne,  parce  que, 
l'ayant  une  fois  dirigé  sur  une  étoile ,  on  peut  suivre  cette 
étoile  aussi  longtemps  qu'on  voudra  par  un  seul  mouvemefU^ 
c'est-à-dire,  en  faisant  mouvoir  tout  l'instrument  autour  de 
son  axe  polaire.  Car,  à  une  époque  quelconque  de  ce  mouve* 
ment ,  tant  qu'on  n'altère  pas  la  position  de  la  lunette  sur  le 
cercle  CD,  elle  va  toujours  passer  par  un  point  de  la  petite 
circonférence  décrite  par  l'étoile,  puisque  l'angle  formé  par  la 
lunette  et  par  Taxe  polaire  ne  cesse  pas  d'être  égal  à  la  distance 
polaire  de  l'étoile. 

Enfin,  le  cercle  équatorial  seii;  à  rendre  comparables  entre 
elles  les  observations  faites  dans  tous  les  temps  et  dans  tous 
les  lieux.  Car  la  sphère  céleste  et  l'instrument  ayant  même 
axe,  si  l'un  des  fils  dispesés  dans  la  lunette  passe  par  deux 
étoiles  ^  une  époque  quelconque  de  la  nMit,  en  suivant  leur 
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iiMMiTeiiieiit  avec  la  lunette,  le  même  fil  passera  toujours  par 
les  deux  mêmes  étoiles.  Au  bout  d'un  an ,  il  en  sera  encore  de 
même,  et  si  un  autre  observateur  situé  en  un  lieu  quelconque 
a  un  fil  semblablement  placé  dans  sa  lunette,  il  verra  égale* 
ment  les  deux  étoiles  sur  ce  même  fil. 

f  0.  Il  n'y  a  réellement  que  deux  positions  où  l'instrument 
dont  il  s^agit  puisse  être  rendu  propre  aux  observations  as- 
tronomiques. Nous  avons  suffisamment  indiqué  tout  le  parti 
qu'on  pent  tirer  de  la  position  où  l'axe  principal  est  parallèle 
à  Taxe  da  monde.  L'autre  position,  utile  dans  la  pratique,  est 
celle  où  Taxe  principal  est  vertical.  Alors  le  cercle  AB  venant 
à  correspondre  avec  l'borizon  céleste ,  et  le  cercle  CD  avec  un 
vertical  céleste,  il  est  évident  que  les  angles  mesurés  sur  le 
premier  seront  des  azimuts  ou  des  différences  d'azimuts ^  et 
que  ceux  mesurés  sur  le  second  seront  des  distances  zéniiha* 
les  ou  des  kaiUeurs^  suivant  que  l'on  comptera  les  degrés  à 
partir  du  point  le  plus  élevé  du  limbe,  ou  à  partir  du  point 
qui  en  est  à  90"".  L'appareil  senomme  alors  instrument  ou  cer» 
de  des  hauteurs  et  des  azimuts. 

On  s'assure  que  l'axe  principal  de  l'instrument  est  bien 
vertical,  soit  à  Taide  d'un  fil  à  plomb  suspendu  à  son  extrémité 
supérieure,  sdt  par  un  niveau  fixé  en  travers  sur  l'instrument, 
et  dont  la  bulle  d'air  doit  rester  immobile  lorsqu'on  le  fait 
mouvoir  azimutaiement.  On  détermine  le  point  nord  ou  sud  du 
cercle  horizontal  en  faisant  coïncider  le  cercle  vertical  avec 
le  plan  du  méridien ,  et  marquant  alors  l'arc  parcouru  du 
cercle  inférieur. 

If.  On  peut  encore  déterminer  le  point  nord  par  un  pro* 
cédé  d'un  fréquent  usage  en  astronomie,  et  connu  sous  le 
nom  de  méthode  des  hauteurs  correspondantes.  Il  courte  à 
diriger  la  lunette  sur  une  étoile  située  à  une  grande  dis- 
tance  à  l'est  du  méridien ,  en  faisant  coïncider  Tinter- 
seetion  des  fils  avec  l'étoile.  Alors  on  fixe  la  lunette  sur 
le  cercle  vertical ,  on  note  la  graduation  correspondante  du 
cercle  horizontal,  puis  on  fait  mouvoir  le  système  vers  Vouest 
sans  le  déranger,  jusqu'à  ce  que  Tétoile  coïncide  de  nouveau 
9vee  l'intersection  de^  fll»«  On  note  de  nouveau  la  graduation  | 
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el  la  diflérence  des  an»  «st  évidemment  l'are  a9im«t«l  que 
l'étoile  a  décrit  dans  rintervalle.  Car  lea  hauteurs  de  Fétoite 
étant  égales  dans  les  deux  positions  extrêmes ,  ses  azimuts 
sont  pareillement  égaux;  et  par  conséquent  le  point  nord  ou 
le  point  sud  de  Thorizon  coupe  en  deux  parties  égales  l'arc 
azimutal,  dont  le  milieu  détermine  donc  le  point  cherché. 

Si  Ton  note  avec  une  pendule  l'instant  de  chaque  observa- 
tion t  le  milieu  de  cet  intcarvalle  de  temps  fait  connaître  1'^* 
que  du  passage  au  méridien.  Béciproquementi  ce  procédé 
peut  servir  à  déterminer  l'écart  d'une  pendule, 

la.  Au  reste,  la  détermination  des  étoiles  par  les  hauteurs 
«t  les  azimuts  offre  plusieurs  inconvénients.  D'abord  la  bi^u- 
teur  d'un  astre  varie  perpétuellement  entre  ses  deux  passages 
au  méridien.  L'azimut  varie  de  même  sans  cesse,  et  encore 
plus  irrégulièrement  :  ear  c'est  seulement  lorsqu'un  astre  doit 
passer  entre  le  zénith  et  le  nadir  que  son  vertical  parcourt  le 
cercle  entier  de  l'horizon.  Sans  tout  autre  cas ,  le  vertical  de 
l'astre  oscille  de  part  et  d'autre  du  point  nord  ou  du  point  sud 
de  l'horizon ,  et  entre  des  limites  différentes  pour  chaque  astre. 
Cest  pourquoi  l'on  préfère  déterminer  la  position  des  étoiies 
par  leurs  déclinaisons  et  par  leurs  ascensions  droites. 

Mais  le  cercle  des  hauteurs  et  des  azimuts  est  fort  utile  pour 
déterminer  la  valeur  et  même  les  lois  de  la  réfraction.  Car,  en 
suivant  avec  l'instrument  toute  la  course  diurne  d'une  étule 
droompolaire  passant  au  zénith  et  d'une  autre  étoile  rasant 
l'horizon,  on  pourra  tracer  exactement  les  ovales  dans  lesquels 
leurs  cercles  sont  changés  par  la  réfraction.  On  peut  donc 
observer  directement  leur  déviation  de  la  ligne  circulaire  qui, 
d'après  la  nature  de  l'observation,  est  donnée  à  chaque  instant 
dans  la  direction  même  de  la  réfraction,  c'est-à-dire,  en  hauteur. 

13.  Les  instruments  que  nous  venons  de  décrire  peuvent 
être  avantageusement  remplacés  par  le  cercle  répétiteur  dû  à 
Borda.  Cet  instrument,  l'un  des  plus  parfaits  que  l'on  con- 
naisse, est  susceptible  d'une  exactitude  indéfinie;  il  n'exige 
qu'un  petit  nombre  de  vérifications,  et  son  petit  volume  le 
rend  propre  à  être  transporté  partout.  Enfin  il  est  applicable, 
non^snilemeiit  aux  observations  astronomiques ,  mais  eneorQ 
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à  toutes  les  recherches  relatives  h  la  géodésie  ^  à  la  topo* 
graphie,  et  même  à  plusieurs  questions  de  physique. 

Il  cousiste  {fig.  4)  eu  deux  cercles  AfiC,  ode,  ayaut  uu 
même  aiçe  projeté  eu  0  sur  la  figare.  Le  cercle  ABC,  qui  est 
gradué,  se  fixe  invariablement  dans  le  plan  des  deux  objets 
S,  S' dont  on  veut  mesurer  la  distance  angulaire,  et  que  nous 
sqpposerops  Immobiles  pour  plus  de  simplicité.  Le  second  cer- 
de  abc  est  librement  mobile  sur  l'axe ,  et  porte  une  lunette 
AG  mobile  autour  du  centre  0 ,  et  qu'on  peut  fixer  par  des  via 
sur  ce  cercle.  Un  rayon  mobile  ou  index  OB  peut  également 
se  filmer  à  volqnté  par  deux  vis  sur  Tun  ou  sur  l'autre  cercle* 
Maintenant ,  on  dirige  la  luuette  sur  Tobjet  S ,  on  la  fixe  sur 
le  cercle  abc^  ainsi  que  l'index  OB,  on  lit  le  degré  marqué  par 
l'index,  puis  on  fait  tourner  le  cercle  abc  jusqu'à  ce  que  la 
lunette  passe  par  l'objet  S'.  Alors  l'arc  BD  du  cercle  extérieur 
parcouru  par  l'index ,  pendant  ce  mouvement  du  système , 
donne  la  mesure  de  l'angle  cherché  $0S'.  Or,  cet  arc  BD 
peut  être  affecté  d'une  triple  erreur  provenant  de  la  gradua- 
tion, de  la  lecture  et  de  l'observation*  Pour  obtenir  un  résul- 
tat plus  exact,  on  fixe  Tindex  sur  le  cercle  extérieur  en  le 
dégagea&t  de  l'intérieur,  on  fait  de  nouveau  mouvoir  le  cercle 
intérieur  sans  toucher  à  la  lunette,  jusqu'à  ce  qu'elle  passe 
par  le  premier  objet  S.  Alors  on  fixe  l'index  sur  le  cercle  inté« 
rieur  en  le  dégageant  de  l'extérieur,  et  on  fait  encore  mouvoir 
le  limbe  du  cercle  intérieur  jusqu'à  ce  que  la  lunette  passe  par 
le  second  objet  S',  ce  qui  reporte  l'index  en  un  point  Ë  du  cercle 
extérieur.  Par  conséqu^t»  l'index  a  parcouru  sur  ce  cercle 
un  arc  BE. double  de  Tare  primitif  BD  mesurant  l'angle 
SOS'.  Répétant  cette  miême  opération  10,  20 ,  . . ,  100  fois, 
on  obtiendra  sur  le  cercle  extérieur  un  arc  égalant  le  même 
nombre  de  fois  l'arc  BG  ou  l'angle  SQ$\  De  sorte  qu'en  di- 
visant l'arc  total  par  le  nombre  d'observations,  on  obtiendra 
l'angle  SOS'  avec  une  grande  j^écision*  Car  d'abord ,  sous  le 
rapport  de  la  graduation  et  de  la  lecture ,  comme  les  ares 
nesuréssur  le  limbe  se  succèdent  sans  interruption,  de  ma- 
nière que  le  point  du  limbe,  qui  est  la  fin  d'une  observation , 
devient  Tocigine  de  la  suivante ,  il  or  résulte  que  l'arc  total 
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pareouru  ne  peut  renfermer  aucune  erreur  intermédiaire,  mais 
seulement  l'erreur  relative  aux  deux  points  extrêmes.  Par 
conséquent,  cette  erreur,  se  trouvant  répartie  sur  l'arc  total, 
est  insensible  sur  l'are  simple.  On  peut  même  encore  l'atténuer 
eu  adaptant  aux  alidades  du  cercle  quatre  verniers  qu'on  lit 
séparément,  et  dont  la  moyenne  doit  donner  le  commencement 
et  la  fin  de  Tare  avec  une  grande  exactitude.  Ceci  ne  détruit 
pas  les  erreurs  provenant  de  l'observation ,  et  qui  pourraient 
s'accumuler  à  chacune  d'elles  ;  mais  quand  les  observations 
sont  nombreuses,  ces  erreurs  se  détruisent  en  partie,  parce 
qu'il  est  très-peu  probable  qu'elles  aient  lieu  toutes  dans  le 
même  sens,  excepté  toutefois  celles  qui  proviennent  d'un  dé- 
faut dans  la  vue  de  l'observateur.  En  définitive ,  si  l'on  sup- 
pose que  l'exactitude  des  résultats  moyens  soit  dans  le  rap- 
port du  nombre  des  observations  et  de  la  longueur  du  rayon  de 
l'instrument,  cent  observations  faites  avec  un  cercle  de  2  dé- 
cimètres de  rayon  équivaudront,  suivant  M.  Biot,àune  obser- 
vation unique  faite  avec  un  cercle  mural  de  20  mètres. 

14.  Nous  avons  supposé  les  deux  objets  S  et  S' immobiles. 
Néanmoins,  le  cercle  répétiteur  s'applique  à  toutes  les  observa* 
tions  relatives  aux  astres,  quoique  sans  cesse  déplacés  par 
TefTet  du  mouvement  diurne  ;  car  on  peut  calculer  les  effets 
de  ce  déplacement  et  en  tenir  compte ,  ce  qui  revient  au  cas 
où  les  corps  observés  seraient  absolitment  immobiles.  On 
donne  d'ailleurs  à  Tinstrument  différentes  positions ,  et  même 
on  lui  fait  subir  certaines  modifications,  selon  le  but  particu- 
lier qu'on  se  propose.  Par  exemple ,  pour  le  faire  servir  à 
mesurer  simultanément  la  hauteur  et  l'azimut  d'un  astre ,  on 
place  verticalement  l'axe  principal ,  ce  qui  rend  le  grand  cer- 
cle horizontal  ou  le  fait  correspondre  avec  l'horizon  céleste; 
et  il  prend  alors  le  nom  de  cercle  azimutaL  On  adapte  deux 
lunettes  à  Tautre  cercle,  une  de  chaque  côté  du  limbe ,  on 
le  rend  vertical,  et  après  l'avoir  placé  d'abord  dans  le 
plan  du  méridien ,  on  le  fait  tourner  azimutalement  jusqu'à 
ce  qu'il  aille  coïncider  avec  le  vertical  de  l'astre.  Alors  on  rend 
une  des  lunettes  horizontale,  ce  qui  est  indiqué  par  le  niveau 
i  bulle  d'air  qu'elle  porte ,  et  l'on  dirige  l'autre  lunette  sur 
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l'astre.  Il  est  clair  que  le  cercle  azimutal  donne  ainsi  le  nom- 
bre de  degrés  de  Vazimut^  et  le  cercle  vertical  le  nombre  de 
degrés  de  la  hauteur.  On  répète  d'aiiiears  les  opérations  au- 
tant de  fois  qo*on  le  juge  convenable. 

15.  Lorsqu'on  emploie  le  cercle  répétiteur  pour  observer 
les  hauteurs  des  astres,  on  a  ordinairement  en  vue  de  trouver 
l'heure  au  moyen  de  la  hauteur  observée ,  ou  de  trouver  la 
hauteur  méridienne  de  l'astre.  Dans  ce  cas,  il  est  avantageux 
d'observer  l'astre  loin  du  méridien  ;  car,  lorsqu'il  s'en  appro- 
che, les  hauteurs  deviennent  presque  constantes,  et  une  très-p^ 
tite  variation  dans  la  hauteur  correspondant  alors  à  une  grande 
différence  d'angle  horaire,  une  erreur  minime  sur  la  hauteur 
en  amènerait  une  considérable  dans  le  temps  absolu.  On  choisit 
donc  l'instant  où  l'astre  est  le  plus  près  possible  du  premier 
vertical,  et  l'on  prend  de  préférence  des  étoiles  situées  près  de 
l'équateur,  leur  mouvement  étant  bien  plus  rapide  que  celui  des 
étoiles  circompolaîres.  On  observe  les  distances  de  l'astre  au 
zénith  comme  s'il  était  fixe,  on  note  exactement  avec  la  pen- 
dule sidérale  Tinstant  où  l'astre  a  coïncidé  avec  le  coitre  des 
flis.  Au  bout  de  6  à  8  observations^  on  prend  la  moyenne  des 
résultats,  et  l'on  obtient  la  distance  moyenne  de  l'astre  au  zé- 
nith avec  l'époque  moyenne  correspondante.  Alors  on  résout 
le  triangle  sphérique  qui  donne  l'angle  hofraire;  et  cet  angle, 
réduit  en  temps  sidéral,  fait  connaître  l'intervalle  de  temps 
compris  entre  l'époque  des  observations  et  le  passage  de  Tas* 
tre  au  méridien.  Si  l'on  a  compté  les  angles  de  0^  à  360^  à 
partir  du  méridien  supérieur^  dans  le  sens  du  mouvement 
diurne,  en  ajoutant  à  l'angle  horaire  obtenu  l'ascension  droite 
de  l'astre  réduite  en  temps,  la  somme  sera  l'angle  horaire  du 
pointT^e  l'équateur  ou  V heure  sidérale. 

16.  Pour  obtenir  la  hauteur  méridienne  d'un  astre,  on  com- 
mence par  prendre,  un  peu  avant  son  passage  au  méridien, 
une  série  de  distances  zénithales,  et  on  la  continue  Jusqu'à  une 
distance  à  peu  près  égale  après  le  passage.  La  moyenne  des 
résultats  diffère  très-peu  de  la  vraie  distance  zénithale.  Or, 
en  notant  avec  la  pendule  sidérale  l'instant  précis  de  chaque 
observation,  comme  on  connaît  d'ailleurs  l'époque  précise  de 
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la  eolmioatloD  de  TaBtre  et  sa  distance  polaire,  au  moins  telle 
qoe  la  donne  la  Connaissance  des  temps,  ce  qoi  suffît,  on 
saura  calculer  la  correction  nécessitée  par  chaque  distance,  et 
qui  est  proportionnelle  au  carré  du  sinusdela  moitié  de  l'angle 
boraire.  Il  faut  d'ailleurs  la  retrancher  pour  les  passages  su- 
périeurs ,  et  l'ajouter  pour  les  passages  inférieurs.  L'arc  par- 
couru aur  le  limbe  étant  la  somme  de  toutes  les  distances 
ofaeervéeSf  on  y  fait  la  somme  des  corrections  dans  le  sens 
convenable,  et  divisant  le  résultat  par  le  nombre  des  obser^ 
vations,on  a  la  moyenne  qui  donne  la  distance  zénithale  mé- 
ridienne,  telle  qu'on  l'aurait  obtenue  par  une  seule  obser- 
vation. Or,  la  hauteur  méridienne  est  le  complém^t  de  cette 
distance^ 

On  emploie  encore,  pour  observer  les  astres  au  zénith  ou 
près  du  zénith,  l'excellent  instrument  nommé  secteur  zéni- 
thalf  qui  consiste  en  un  secteur  vertical  d'un  petit  nombre 
de  degrés  et  d'un  grand  rayon  ^  il  est  porté  sur  un  ase  vertical 
d'une  longueur  assez  considérable. 

Le  théodolite  est ,  comme  le  secteur  zénithal,  une  modiû- 
cation  du  cercle  des  hauteurs  et  des  azimuts.  U  sert  à  mesurer 
les  angles  horizontaux  formés  par  des  objets  terrestres.  La  lu- 
nette n'esiigeant  alors  que  des  mouvements  d'un  petit  nombre 
de  degrés  en  hauteur,  on  supprime  le  cercle  vertical,  ou  du 
moins  on  le  restreint  considérablement. 

17.  Nous  n'avons  parlé  jusqu'ici  que  des  instruments  em- 
ployés par  les  astronomes  pour  déterminer,  d'une  station  sta- 
Ue,  les  diverses  positions  des  astres.  Mais  les  marins,  toujours 
placés  sur  des  vaisseaux  plus  ou  moins  agités ,  ne  peuvent  en 
faire  aucun  usage,  le  moindre  mouvement  faisant  sortir  l'astre 
du  champ  de  la  lunette  ;  ils  se  servent,  à  leur  place,  d'instru- 
ments à  r^flexion^  qui,  n'exigeant  pa»  de  support  fîxe^  peu- 
y&A  être  tenus  à  la  main  et  s'employer  aussi  bien  sur  un 
vaisseau  que  sur  la  terre  ferme.  L'invention  en  fut  d'abord 
attribuée  à  HallQ^,  à  qui  l'on  en  doit  la  première  publication. 
Néanmoins  la  priorité  appartient  à  Newton,  puisqu'on  re- 
trouva dans  les  papiws  de  Halley  la  description  de  l'un  de  ces 
instrumentsi  écrite  de  la  maii)  de  Newton.  Xoutefoisi  Herschel 
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pense  qa*HaIley  n'en  avait  pas  eu  connaissance.  Les  instru- 
ments à  réflexion  servent  à  prendre  la  distance  angulaire  de 
deux  objets,  on  la  hauteur  d'un  seul  y  soit  en  mesurant  sa  dis- 
tance à  l'horizon  visible,  soit  au  moyen  de  la  réflexion  de 
Yol4et  lui-même  sur  une  sur&ce  de  mercure  ;  tels  sont  Voctantj 
le  sextant  et  le  cerck  à  réflexion.  Les  deux  premiers  ne  diffè- 
rent entre  eux  que  par  la  grandeur  de  l'arc  gradué,  l'octant  ne 
donnant  les  angles  que  jusqu'à  90^,  tandis  que  le  sextant  les 
donne  jusqu'à  ISO""^  Le  cercle  à  réflexion  offîre,  entre  autres 
avantages,  celui  d'avoir  un  cercle  entier  gradué,  et,  comme  il 
est  ordinairement  garni  de  trois  verniers,  on  peut  faire  trois 
lectures  distinctes,  ce  qui  permet  d'atténuer  les  erreurs  de 
graduation  en  prenant  la  moyenne  des  résultats.  C'est  à  Borda 
qu'on  doit  cet  instrument,  le  plus  parfait  de  tous  ceux  à  ré- 
flexion ^  lorsqu'on  observe  les  angles  multiples;  car  on  peut 
multiplier  les  observations  de  manière  à  détruire  sensiblement 
les  erreurs  de  lecture  et  de  graduation.  £n  outre,  il  a  la  pro- 
priété de  rendre  inutile  la  connaissance  du  point  de  la  gra- 
duation où  correspond  l'alidade  lorsque  les  miroirs  sont  pa- 
rallèles. C'est  par  ces  deux  moyens  que  Borda  est  parvenu  à 
donner  aux  angles  mesurés  avec  le  cercle  un  degré  de  préci- 
sion auquel  les  plus  habiles  mécaniciens  n'avaient  jamais  pu 
attemdre,  même  avec  les  instruments  de  la  plus  grande  di- 
mension. 

Nous  ne  décrirons  que  le  sextant  ;  mais  nous  rappellerons 
d'abord  les  principales  propriétés  de  la  lumière  considérée 
comme  réfléchie  et  comme  réfractée,  et  nous  exposerons  en- 
suite le  principe  d'optique  sur  lequel  sont  basés  les  instrument» 
à  réflexion. 

18.  On  appelle  rayon  de  lumière  toute  ligne  partant  d'un 
corps  lumineux  et  que  la  lumière  suit  en  se  propageant  {*). 
L'ensemble  de  plusieurs  rayons  réunis  se  nomme/ai^ceaii  de 
lumière. 

La  lumière  se  propage  en  ligne  droite.  Chacun  sait  en  effet 


(*)  Voyez  au  ïtP  i53  les  deux 
de  la  lumière* 


hypothèses  qu*oa  a  émises  sur  k  cause 


a. 
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par  sa  propre  expérience  qu'on  ne  peut  voir  un  objet  lumineux^ 
quand  il  existe  entre  cet  objet  et  l'œi! ,  sur  la  ligne  droite  qui 
les  joint,  un  corps  opaque  ou  à  travers  lequel  la  lumière  ne 
puisse  se  propager. 

Lorsqu'un  rayon  de  lumière  rencontre  la  surface  d'un  corps, 
il  peut  arriver  :  1*  que  le  rayon  soit  absorbé  ou  s'éteigne  dans 
le  corps,  et  alors  on  dit  que  le  corps  est  opaque;  2"  que  le 
rayon  se  transmette  ou  se  propage  à  travers  le  corps,  et  alors 
on  dit  que  le  corps  est  transparent  ou  diaphane;  3" que  le 
rayon  soit,  en  totalité  ou  en  partie,  repoussé  ou  rejeté  en 
arrière ,  et  dans  une  autre  direction ,  par  la  surface  du  corps , 
et  alors  on  dit  que  le  corps  est  poli. 

Les  deux  premiers  états  ne  sont  pas  tranchés  dans  la  na* 
tare ,  qui  nous  offre  des  corps  à  tous  les  degrés  intermédiaires, 
depuis  la  transparence  parfaite  qui  les  rend  invisibles  jusqu'à 
l'opacité  complète.  Il  existe  également  des  corps,  soit  trans- 
parents ,  soit  opaques ,  dont  la  surface  est  plus  ou  moins  polie 
et  à  tous  les  degrés  possibles. 

En  général ,  tout  rayon  de  lumière  venant  à  rencontrer  la 
surface  plane  ou  courbe  d'un  corps,  soit  transparent,  soit 
opaque,  se  nomme  raffon  direct  ou  rayon  incident;  et  l'angle  que 
forme  la  direction  de  ce  rayon  avec  la  perpendiculaire  menée 
à  la  surface  par  le  point  de  rencontre  ou  à'incidence ,  s'ap- 
pelle angle  d'incidence*  Si  la  surface  est  polie ,  une  portion 
dé  la  lumière  ne  pénètre  pas  le  corps,  mais  est  renvoyée  ea 
arrière  dans  une  autre  direction ,  par  un  phénomène  nommé 
réflexion;  la  portion  renvoyée  prend  le  nom  de  rayon  réflé- 
chi; et  l'angle  que  forme  ce  rayon  avec  la  perpendiculaire  à 
la  surface  au  point  d'incidence,  s'appelle  angle  de  réflexion. 
L'expérience  apprend  que  :  1"  le  rayon  incident  et  le  rayon 
réfléchi  sont  toujours  compris  dans  un  même  plan  perpendi- 
culaire à  la  surface  ;  2'  ces  rayons  font  des  angles  égaux  avec 
la  normale  au  point  d'incidence ,  c'est-à-dire  que  l'angle  de 
réflexion  est  égal  à  l'angle  d'incidence.  Ces  deux  principes  ser- 
vent de  base  à  la  catoptrique  ou  la  partie  de  l'optique  qui 
traite  de  la  réflexion  de  la  lumière.  ' 

Lorsque  le  corps  sur  lequel  tombe  le  rayon  de  lumière 
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est  diaphane ,  une  porUon  du  rayon  se  réfléchit  à  la  surface 
d'après  la  loi  qu'on  vient  d'indiquer,  mais  une  autre  portion 
pénètre  dans  le  corps  en  changeant  de  direction  par  un  phé- 
nomène nommé  réfraction]  la  portion  déviée  prend  le  nom 
de  rayon  réfracté;  et  l'angle  que  forme  ce  rayon  avec  la 
normale  à  la  surface  au  point  d'incidence,  s'appelle  angle  de 
réfraction.  Ceci  suppose  que  le  corps  ou  le  milieu  rencontré 
par  la  lumière  est  d'une  autre  densité  que  le  milieu  traversé 
par  le  rayon  incident  ;  car  si  les  deux  milieux  avaient  la  même 
densité ,  il  n'y  aurait  pas  de  déviation. 

C'est  à  Descartes  qu'on  doit  la  découverte  des  lois  générales 
de  la  réfraction ,  dont  voici  l'énoncé  :  1*  le  rayon  incident  et 
le  rayon  réfracté  sont  toujours  compris  dans  un  même  plan 
guipasse  par  la  normale  menée,  par  le  point  d'incidence,  k 
la  surface  de  séparation  des  deux  milieux.  T  Quel  que  soit 
Taugle  d'incidence ,  les  sinus  des  angles  d'incidence  et  de  ré- 
fraction sont ,  pour  les  mânes  milieux ,  dans  un  rapport  cons- 
tant, qu'on  appelle  Vindice  de  réfraction.  Ce  rapport  est 
^  lorsque  la  lumière  passe  de  l'air  dans  l'eau ,  c'est-à-dire  que 
si  le  sinus  de  l'angle  d'incidence  est  représenté  par  4,  cdui 
de  réfraction  le  sera  par  3.  Ainsi ,  en  nommant  I  l'angle  d'in- 
cidence, R  l'angle  de  réfraction ,  et  G  une  quantité  constante 
qui  dépend  de  la  nature  des  deux  milieux  traversés  et  de  leur 
densité,  on  a  sinI  =  C  siuR.  L'angle  le  plus  petit  est  toujours 
situé  dans  le  milieu  le  plus  dense,  la  lumière  s'y  rapprochant 
davantage  de  la  normale  à  la  surface  de  séparation.  3**  Si  la 
lumi^e  rebroussait  chemin,  elle  suivrait  la  même  direction 
eo  sens  inverse,  c'est-à-dire  que  si  elle  s'approchait  de  la  sur* 
face,  en  suivant  la  direction  du  premier  rayon  réfracté,  elle 
prendrait  en  s'éloignant  la  direction  du  premier  rayon  inci- 
dent. Ces  principes  servent  de  base  à  la  dioptrigue  ou  la  partie 
de  l'optique  qui  traite  de  la  réfraction  de  la  lumière.  . 

Celui  des  deux  milieux  dans  lequel  le  rayon  lumineux 
s'approche  le  plus  de  la  normale ,  est  dit  le  plus  réfringent. 
Si  le  rayon  incident  est  normal  à  la  surface,  le  rayon  réfracté 
suit  la  même  direction  sans  aucune  déviation. 

C'est  par  l'^firt  de  la  réfraction  qu'yn  hàton  plongé  dans 
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Teso  y  flemMe  brisé  mat  pt^t  oi  il  rBuqonlie  la  tuiiSu»  du 
nqiiide,  la  partie  mAmergte  paraissant -moins  oblique  que 
celle  située  bors  de  l'eau.  G>st  eneore  la  réfiraetion  qui  nous 
Ait  apereevoir,  d'une  eertaiue  distance,  un  objet  mis  an  flond 
tfun  bas^  rempli  d'eau ,  tandis  que  nous  ne  le  soyons  plus 
quand  le  bas^  est  vide. 

Lorsqu'un  rayon  lumineux  tombe  obliquement  sur  une 
lame  de  ¥arre  à  faoes  parallèles,  il  se  réfracte  ou  se  rapproche 
de  la  nennale  à  la  sorftice  en  la  traversant,  mais  redevient , 
en  sortant,  parallèle  à  sa  direction  primitive.  C'est  pour  cela 
qu'un  rayon  de  lumière,  qui  traverse  une  lame  de  verre  très- 
minee,  peut  être  consld^  comme  n'ayant  pas  chuigé  de  di« 
rection.  Mais  si  le  rayon  traverse  obliquement  un  prisme 
triangulaire  ou  verre  à  ftices  non  parallèles ,  il  se  trouve  briaé 
au  point  d'incidence  et  au  point  d'émersion ,  de  sorte  qu'il 
éprouve  en  entrant  et  en  sortant  deux  déviations  successives , 
dont  la  somme  est  la  déviation  totale.  L'angle  formé  par  les 
deux  faces  d'entrée  et  de  sortie  du  prisme  s'appelle  angle  de 
réfringence  ;  chacun  des  trois  angles  du  prisme  peut  être  tour 
à  tour  considéré  comme  tel.  Pour  un  même  angle  de  réfirin- 
gence,  la  déviation  totale  est  la  plus  grande  possible ,  lorsque 
les  deux  déviations  partielles  sont  égales,  et,  par  conséquent, 
lorsque  les  points  d'entrée  et  de  sortie  sont  à  la  même  distance 
du  sommet  de  l'angle  de  réfringence. 

Il  peut  arriver  que  la  lumière ,  réfractée  par  la  première 
face  du  prisme,  tombe  assez  obliquement  sur  la  seconde,  pour 
que  celle-ci  ne  puisse  la  réfracter.  Alors  la  lumière  éprouve  à 
cette  seconde  fhce  une  réfteooion  totale^  et  traverse  de  nouveau 
le  prisme  pour  sortir  par  une  autre  face. 

La  réflexion  totale  de  la  lumière,  sous  certaines  incidences, 
explique  aisément  toutes  les  variétés  du  phénomène  appelé 
mirage.  Car  si  Ton  suppose  deux  couches  d'air  contigues 
ayant  des  températures  et  par  suite  des  densités  très-sensible- 
ment différentes,  les  rayons  lumineux,  qui,  venait  de  la  couche 
la  plus  dense,  arrivent  très-obliquement  à  la  surface  de  sépa- 
ration des  deux  couches,  pourront  s'y  réfléchir  en  totalité, 
tt  former  d^s  Images  pac  réflexion  qui  produisent  le  mirage. 
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Lorsqae  la  ootiche  d'air  la  plus  chaode  et  la  molnf  dense 
repose  sur  le  sol,  comme  il  arrive  firéquemment  dans  lesntttes 
plaines  sablonneuses  de  la  basse  Egypte,  il  se  forme  à  Thoriaon, 
par  un  temps  calme,  des  images  renversées  des  objets  éloignée; 
et  les  images  des  mêmes  objets  vus ,  comme  à  Tordinaire , 
par  réfraction,  sont  droites  et  situées  an-dessus  de  leurs  Images 
renversées.  Les  apparences  du  mirage  sont  donc  alors  les 
mêmes  que  celles  provenant  de  la  réflexion  des  objets  par  la 
surface  d'un  lac  tranquille.  Mais  si  la  eouehe  la  moins  dense 
est  au-dessus  de  l'autre,  comme  il  arrive  quelquefois  sur  mer, 
alors  les  vaisseaux  situés  à  l'horizon  semblent  surmontés  de 
leurs  images  renversées. 

19.  Passons  maintenant  au  principe  sur  lequel  sont  fondés 
les  instruments  à  réflexion.  Soient  {fig*  5)  deux  miroirs  parallè- 
les AB,  CD,  dont  le  premier  doit  rester  fixe  ;  le  rayon  ineld^l 
IB  est  réfléchi  par  le  second  miroir  suivant  DR,  et  tombe  au 
point  R  sur  le  premier  miroir  qui  le  réfléchit  suivant  RR'  pa- 
rallèle à  ID;  ainsi,  dans  ce  cas,  le  rayon  Incident  n'est  pas 
dévié.  Mais  si  l'on  incline  le  miroir  GD  en  MN,  Il  y  aura 
une  position  du  rayon  incident  telle  qu'il  se  réfléchira  d'abord 
suivant  DR ,  et  de  là  suivant  RR'.   Or,  l'angle  RDM  égale 
Tangle  incident  primitif  IDC  ou  RDG ,  moins  l'angle  MDG 
des  deux  miroirs;  et  Pangle  IDN  égale  le  même  angle  IDG , 
plus  l'angle  GDN  des  deux  miroirs,  puisque  les  angles  MDCr, 
CDN  opposés  au  sommet  sont  égaux.  Donc,  l'angle  IDN 
surpasse  Fangte  RDM  du  double  de  l'angle  des  deux  miroirs. 
Soit  DP  la  ligne  ftiisant  avec  DN  un  angle  DPN  égal  à  l'angle 
BDM  ou  à  la  différence  de  l'angle  ineident  primitif  avec 
l'angle  des  deux  miroirs,  l'angle  PDI  égalera  l'angle  incident 
primitif,  plus  l'angle  des  deux  miroirs,  moins  l'angle  incident 
primitif  diminué  de  l'angle  des  deux  miroirs,  c'est-à-dire,  deux 
fois  l'angle  des  deux  miroirs  ou  le  double  du  déplacement  du 
miroir  GG.  De  là  résulte  le  principe  suivant  :  l'angle  formé  pat 
la  première  et  par  la  dernière  direeHan  d'un  ragon  gui  a 
mbi  deux  réflexims  dans  un  même  pla/n^  égale  le  double  de 
tangle  formé  par  les  miroirs. 
C'est  pour  cela  que  les  degrés  sont  divisés  en  deux  parties 
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Vaxê  d'one  lentille  est  la  droite  Joignant  les  eentree  de  ses 
denx  sarftices ,  ou  la  perpendienlalre  menée  par  le  centre  de  la 
Hee  coart)e  à  la  faoe  plane. 

Voici  maintenant  les  principales  ciroonstances  de  la  réfrac - 
tkm  de  la  lumière  par  les  lentilles  biconvexes,  les  seules  qui 
entrent  dans  la  ooroposition  des  lunettes  astronomiques. 

r  Soit  {Ji.  7)  LL'  une  lentille  biconvexe  sur  laquelle  d^ 
rayons  parallèles  RL,  EC,  RL'  tombent  parallèlement  a  son 
axe.  Le  rayon  RG,  qui  se  confond  avec  Taxe,  n'éprouve  au* 
onne  déviation  (to);  mais  les  aati*es  scoit  réfractés  à  leur 
point  d'incidence  sur  la  première  surface,  puis,  après  avoir 
traversé  l'épaisseur  de  la  lentille,  sont  encore  réfractés  à  la 
seconde  surfilée,  et  de  là  vont  concourir  sur  Taxe  en  un  point  F, 
qui  est  le  foyer  principal  de  la  lentille  ;  par  suite ,  Ifi  longueur 
GF  est  la  distance  focale  principale.  Si  les  rayons  Incidents , 
toujours  parallèles  entre  eux,  tombent  obliquement  à  Ta^e  de 
la  lentille,  le  rayon  qui  passe  par  le  centre  C  du  verre  n*éprouve 
aucune  déviation,  vu  la  faible  épaisseur  de  ja  lentille;  les 
autres  éprouvent  deux  réfractions  successives,  puis  vont  con- 
courir sur  le  rayon  central  en  un  point  F'  qui  est  leur  foyer. 

9*  Soft  {fig,  8)  LL'  une  lentille  biconvexe  sur  laquelle  tom- 
bent des  rayons  divergents  pL,  pG,  pL\  partis  d'un  point 
p  situé  sur  Taxe.  Leur  foyer  sera  situé  en  un  point/  plus  éloi- 
gné de  la  lentille  que  son  foyer  principal  F.  Lorsque  le  point 
p  se  trouve  en  p'  tel  que  p'G  =:  â  GF,  le  foyer  est  en  un  point 
/  tel  que  G/'  =:  p'Q  ;  et  lorsque  le  point  p  se  trouve  au  point 
F,  tel  que  F'G  =  GF,  alors  les  rayons  réfractés  L/,  G/,  L'/, 
ne  se  rencontrent  plus,  c'est-à-dire,  deviennent  parallèles. 

Z"  Lorsque  les  rayons  qui  tombent  9ur  )a  lentille  sont  con- 
vergents vers  un  point  de  son  axe ,  ils  vont  concourir,  après 
la  réfraction ,  en  un  point  qui  est  leqr  Ibyer^  et  qui  est  plus 
rapproché  de  la  lentille  que  son  foyer  principal.  Si  le  point  de 
convergence  des  rayons s'élpigne  de  la  lentille,  leur  foyer  se 
rapproche  du  foyer  principal,  et  vient  se  confondre  avec  lui 
lorsque  le  point  de  convergence  s'éloigne  à  Hnâni,  c'est-à- 
dire  ,  lorsque  les  rayom  lof^iAents  deviennent  parallèles. 
Les  lentilles  biconvexes  se  nomment  verres  convergents^ 


parée  qne  les  deox  réfractions  qu'elles  font  éprouver  à  nn 
fiiiseean  conique  de  rayons  divei^eant  d'nn  point  lumineux  le 
transforment  en  an  autre  faisceau  conique  moins  divergent 
que  le  premier  on  même  convergent;  par  opposition,  les  len- 
tflies  biconcaves  s'appellent  vérres  divergents  ^  parce  qu'un 
fldseeau  de  rayons  qui  les  traverse  est  toujours  plus  divergent 
à  la  sortie  qu'à  rincidence. 

Une  lentille  quelconque  a,  dans  son  intérieur,  un  point  re- 
marquable situé  sur  son  axe ,  tel  que  tout  rayon  lumineux  ré- 
fracté, qui  passe  par  ce  point,  correspond  à  des  rayons  inci- 
dents^émergentsparallèles  entre  eux.  Ce  point,  dont  la  position 
est  indépendante  de  la  direction  commune  des  deux  rayons, 
se  nomme  centre  optique  ^  et  par  suite  de  la  foible  épaisseur 
de  la  lentille,  on  dit  que  tout  rayon  lumineux  qui  passe  par  le 
centre  optique  reste  en  ligne  droite. 

Poar  nous  rendre  compte  de  la  formation  des  images  au 
foyer  des  lentilles,  imaginons  devant  une  lentille  biconvexe 
JAJ  {Jlg.  0)  un  objet  AB  d'une  certaine  étendue  ;  chacun  de 
ses  points,  tel  que  M,  enverra  âes  rayons  lumineux,  qui ,  après 
leur  réfraction ,  Iront  concourir  en  un  foyer  m  situé  sur  le 
rayon  passant  par  le  centre  optique  de  la  lentille,  et  par 
conséquent  n'éprouvant  aucune  déviation.  Les  foyers  des  dif- 
férents points  de  AB  seront  donc  situés  sur  les  droites  menées 
de  ces  points  au  centre  optique,  et  foi*meront,*par  leur  réu- 
nion, une  image  fta  de  l'objet  AB.  Si  l'objet  est  très-éloigné, 
l'image  est  très-petite,  renversée  et  presque  au  foyer  princi- 
pal. A  mesure  que  l'objet  se  rapproche  de  la  lentille ,  l'image 
tonjoors  renversée  s'éloigne  et  s'agrandit.  L'objet  n'étant  plus 
qu'à  une  distance  double  de  la  distance  focale  principale, 
l'image  régale  en  grandeur.  L'objet  se  rapprochant  encore , 
l'image  devient  plus  grande  que  lui ,  et  lorsqu'il  se  trouve  très- 
près  du  foyer  principal,  l'Image  est  prodigieusement  plus 
grande  et  plus  éloignée.  Enfin ,  l'objet  venant  entre  la  lentille 
et  son  foyer  principal ,  son  image  est  droite  et  toujours  plus 
petite  que  lui. 

Si  l'on  veut  déterminer,  par  expérience,  le  foyer  princi- 
pal d'one  lentille  biconvexe,  il  suffit  de  l'exposer  en  fhce 
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du  soleil ,  ou  même  d'on  objet  lomineux  suffisamment  éloi* 
gué.  Comme  les  rayons  émanés  de  chaque  point  de  Tobjet 
sont  sensiblement  parallèles»  ils  vont,  après  leur  réfraction , 
former  une  image  de  ce  point  au  foyer  principal.  Si  donc  on 
promène,  derrière  la  lentille,  un  petit  écran  dépoli,  jusqu'à  ce 
qu'elle  <^re  une  image  nette  du  soleil  ou  de  l'objet ,  on  est 
certain  que  dans  cette  position  l'écran  est  au  foyer  de  la  lentille. 

22.  La  marche  de  la  lumière  dans  l'œil  est  analogue  à  celle 
qu*elle  suit  dans  plusieurs  lentilles  réunies.  L'œil  est  un  globe 
à  peu  près  sphérique,  placé  dans  une  cavité  qu'on  nomme  or« 
bite.  Son  enveloppe  est  une  membrane  épaisse  et  fibreuse  dams 
les  quatre  cinquièmes  postérieurs  où  elle  prend  le  nom  de  scié' 
rotique  ou  de  cornée  opaque.  Elle  est  percée  en  arrière  pour 
le  passage  du  nerf  optique,  et  forme  ce  qu'on  appelle  oommu* 
nément  le  blanc  de  roHL  Cette  membrane  s'amincit,  devient 
transparente  et  prend  une  plus  grande  courbure ,  dans  le  cin- 
quième antérieur  du  globe  de  l'œil ,  et  s'appelle  alors  cornée 
transparente^  ou  simplement  cornée.  Derrière  cette  cornée, 
qui  est  un  cercle  de  1 1  à  12  millimètres  de  diamètre,  se  trouve 
à  l'intérieur  une  autre  membrane  fibreuse  nommée  Viris  qui 
donne  à  l'œil  sa  couleur.  Elle  est  percée  vers  son  centre  d'une 
ouverture  circulaire  qui  semble  noire  et  se  nomme  la  pupUie 
ou  la  prunelle.  Derrière  l'iris  est  une  seconde  membrane  appe- 
lée la  couronne  ciliaire^  où  s'enchAsse  un  corps  tran^arent 
nommé  le  cristallin.  Ce  corps  n'est  autre  chose  qu'une  lentHIe 
biconvexe  composée  de  couches  de  différentes  densités,  et  dont 
la  face  antérieure  est  bien  moins  courbe  que  l'autre.  La  cou* 
ronne  ciliaire  et  le  cristallin  divisent  l'intérieur  de  l'œil  en 
deux  chambres,  l'antérieure  contenant  V humeur  aqueuse^  et 
l'autre  Vhumeur  vitrée.  La  face  interne  de  la  cornée  opaque 
est  tapissée  d'une  membrane  nommée  la  choroïde  et  conte- 
nant une  substance  noire.  Enfin,  sur  la  choroïde ,  s'applique 
une  membrane  mince,  blanchâtre  et  demi-transparente  nom- 
mée la  rétine ,  qui  consiste  en  un  réseau  de  nerfs  très-déliés, 
formé  par  l'épanouissement  du  nerf  optique.  L'axe  du  cristallia 
6e  nomme  \axe  optique  de  l'oBil. 

Vu  Uisimnx  ^  rayons  lumioeu^>  partis  d*un  pohit  extérieur 
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ooDvenaUeineiit  plaeésor  l'axe  optique, trayene  d'abord  la  cof- 
née  transparente,  puis  i'humeur  aqueuse,  dont  l'indice  de  réfrac- 
tion est  1,S87,  ou  à  peu  près  le  même  que  celui  de  l'eau  (1,336). 
Les  rayons,  devenus  moins  divergents  par  cette  première  ré- 
fraction, en  éprouvent  de  nouvelles  en  traversant  les  couches 
successives  du  cristallin ,  dont  les  indices  de  réfraction  soot 
1,377  pour  la  couche  extérieure,  1,379  pour  la  couche  inter- 
médiaire ,  et  1^399  pour  la  couche  centrale  ou  le  noyau.  Les 
rayons  convergeant  ainsi  de  plus  en  plus  éprouvent  dans  l'hu- 
meur vitrée,  dont  l'indice  est  1,339,  une  dernière  réfraction 
qui  les  fait  concourir  en  un  foyer  situé  sur  la  rétine  ou  à  très- 
peu  près.  La  rétine  reçoit  donc  l'image  de  l'objet  lumineux , 
dont  elle  transmet  l'impression  au  cerveau  par  le  moyen  du 
nerf  optique. 

Un  objet  drmt  forme  sur  la  rétine  une  image  renversée, 
comme  cm  peut  s'en  convaincre  en  promenant  une  bougie  de- 
vant un  œil  de  bœuf  frais,  dont  on  amincit  la  sclérotique. 
Mais  nous  jugeons  l'objet  droit ,  parce  que ,  pour  voir  succes- 
sivement le  haut  et  le  bas  de  cet  objet ,  nous  sommes  forcés 
d'élever  et  d'abaisser  les  axes  optiques  de  nos  yeux ,  et  que 
nous  avcms  le  sentiment  de  ces  divers  mouvements. 

On  appelle  distance  de  la  vue  distincte,  celle  d'un  objet  que 
l'œil  voit  avec  le  moins  d'effort  possible.  Si  l'objet  s'éloigne , 
on  le  voit  encore  assez  net  jusqu'à  une  certaine  limite ,  au  delà 
de  laquelle  il  parait  confus.  L'espace  compris  entre  ces  deux 
limites  se  nomme  le  champ  de  la  vision.  La  distance  de  la  vue 
distincte  ainsi  que  le  champ  de  la  vision  varient  d'une  per- 
sonne à  une  autre,  et  quelquefois  d'un  œil  à  l'autre  d'une 
mtoe  personne. 

Les  deux  principaux  défauts  qui  peuvent  affecter  l'œil  sont 
le  presbytisme  et  le  myopisme.  Le  premier  est  dû  à  l'aplatis- 
sement de  la  cornée  ou  du  cristallin ,  qui  recule  au  delà  de  la 
rétine  le  foyer  des  rayons  partis  d'un  point  situé  à  la  distance 
de  la  vue  distincte.  On  remédie  à  ce  défaut  par  des  lentilles 
biconvexes  qui ,  diminuant  la  divergence  des  rayons  avant 
leur  entrée  dans  l'œil ,  ramènent  sur  la  rétine  le  foyer  de  la 
vue  distincte. 
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Le  niyoipîsiiie  est  eaoié  pair  la  trop  grande  ooarimre  ée  la 
partie  antérieiire  de  Fœil  ;  alors  les  rayons  partis  d'an  point 
situé  à  la  distance  de  la  vue  dîstinete  viennent  Converger  en 
avant  de  la  rétine*  On  corrige  eedé&nt  par  des  lentHlei  bicon- 
caves qai ,  augmentant  la  divergence  des  rayons  avant  lear 
entrée  dans  l'œil,  ramènent  ftar  la  rétine  le  foyer  de  la  vne 
distincte* 

Le  presbytisme  est  «mumm  Aet  les  vieillards ,  par  snite 
du  dessèchement  des  organes;  le  myopisme  est  an  contraire 
plus  commun  chez  les  jeunes  gens^  mais  disparait  avec  l'âge 
par  suite  de  la  cause  même  du  presbytisme* 

23.  Lorsqu'on  regarde  avêô  une  lunette,  on  ne  voit  pas  uni- 
quement un  point  matériel ,  mais  on  embrasse  un  certain 
espace  nommé  le  champ  de  la  lunette  ou  de  la  visiony  et  qui^ 
laissant  apercevoir  plusieurs  points  d*uu  objet  ou  plusieurs 
objets  à  la  fois,  peut  faire  commettre  des  erreurs  sur  les  angles 
observés*  Par  exemple,  on  embrasÉe  une  partie  de  la  seène 
avec  une  lunette  d'opéra  ne  grossissant  que  s  ou  4  fois;  par 
conséqu^t)  avec  les  lunettes  astronomiques  qui  grossissent 
ordinairement  100  fois 4  et  même  jusqu'à  1000  à  1900  fois, 
on  n'aurait  aucune  certitude  de  mettre  l'astre  au  ceatte  de  la 
lunette.  En  outre  ^  il  est  facile  de  concevoir  que  le  moindre 
dérangement  survenu  dans  la  position  de  la  lunette,  étant 
bien  augmenté  par  son  grand  pouvoir^  altérerait  la  justesse 
des  observations  9  et  empêcherait  de  mesurer  les  angles  avee 
toute  la  précision  nécessaire.  Il  a  donc  fallu  modifier  l'intérieur 
de  la  luuette  de  manière  à  obtenir  plus  d'exactitude,  sans 
nuire  à  la  netteté  de  la  vision. 

La  lunette  astronomique  se  compose  de  deux  lentilles 
biconvexes  I  convenablement  adaptées  aux  extrémités  d'un 
tube  de  cuivre ,  et  disposées  de  manière  que  l'intervalle  qui 
les  sépare  est  à  très-peu  près  égal  à  la  somme  des  deux  dis-* 
tances  focales.  La  lentille  tournée  vers  l'ol^jet  qu'on  observe 
se  nomme  Vobjectif,  et  celle  où  l'on  applique  l'œil  se  nomme 
Voculairef  la  distance  focale  de  l'objectif  est  ordinairement  de 
22  centimètres,  celle  de  l'oculaire  est  très -courte.  L'objet 
qu'on  observe  étant  toujours  extrêmement  éloigné  5  ceuk  de 
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fies  rayons  qui  tombent  sur  Tolyectif  peuvent  être  regardés 
comme  parallèles ,  eu  sorte  que  l'image  réelle  et  renversée  de 
Fobjet  est  située-  au  fojrer  principal  de  Tobjectif.  Ces  rayons, 
continuant  leur  route ,  viennent  tomber  en  divergeant  sur 
Toeulaire  qui  les  réfracte  et  les  fait  pénétrer  parallèlement 
dans  rcsil.  Enfin ,  ces  rayons  réfractés  de  nouveau  par  les 
diverses  substances  de  l'œil  vont  peindre  sur  la  rétine  Timage 
de  l'objet*  L'oculaire  est  analogue  à  la  loupe  employée  par 
les  horlogers  et  les  naturalistes  pour  mieux  examiner  les 
petites  parties  d'une  montre  ou  d'un  objet  d'histoire  naturelle^ 
il  sert  uniquement  à  grossir  l'image  aérienne  formée  au  foyer 
de  lolgectif  et  n'a  pas  d'autre  but;  de  sorte  que  si  cette  image 
est  défectueuse ,  il  la  grossit  avec  tous  ses  défauts.  L'objectif 
et  l'oculaire  d'une  lunette  peuvent  se  changer  avec  la  plus 
grande  facilité*  On  change  l'objectif  pour  augmenter  ou  pour 
diminuer  le  champ  de  la  vision,  ce  qui  fait  entrer  plus  ou 
moins  de  lumière  dans  la  lunette ,  et  rend  l'image  plus  ou 
moins  nette«  On  atteint  encore  le  même  but  en  modifiant  le 
diaphragme  qu'on  place  ordinairement  dans  l'intérieur  de  la 
lunette*  On  donne  ce  nom  a  un  cercle  noirci ,  percé  en  son 
centre  d'une  petite  ouverture  ne  laissant  passer  que  les  rayons 
voisins  de  l'axe*  Il  est  clair  qu'en  donnant  au  diaphragme  une 
ouverture  plus  ou  moins  grande,  on  augmente  ou  l'on  diminue 
le  champ  de  la  lunette.  Le  diaphragme  a  surtout  pour  but 
d'intercepter  les  rayons  provenant  du  bord  de  l'objectif,  les- 
quels sont  s^jets  à  se  décomposer  et  à  produire  des  im  alté- 
lantla  netteté  des  images  formées  par  les  rayons  plus  voisins 
du  centre.  Il  intercepte  encore  les  rayons  irrégulièrement 
réfléchis  par  les  parois  intérieures.   ' 

Quant  à  l'oculaire  de  la  lunette,  on  le  change  pour  augmen- 
ter ou  pour  diminuer  le  grossissement  de  l'image  formée  au 
foyer  de  l'objectif,  résultat  qu'on  obtient  par  des  oculaires 
de  plus  grande  ou  de  moindre  courbure.  Mais  il  ne  faut  pas 
croire  qu'on  puisse,  par  ce  moyen,  augmenter  indéfmiment  le 
pouvoir  ampliâcattf  d'une  lunette;  car  la  première  condition  d'une 
bonne  lunette  est  que  l'image  focale  soit  nette,  et  il  doit  tou- 
jours exister  entre  les  distances  focale  de  l'objectif  et  de  l'o- 
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cnlafre  un  certain  rapport  au  delà  duquel  les  images  devien- 
nent confuses  ;  de  sorte  que  ce  rapport  une  fois  atteint,  on  ne 
peut  augmenter  encore  le  pouvoir  de  la  lunette  qu'en  lui 
donnant  un  objectif  plus  grand  et  d'un  plus  long  foyer.  Mais 
la  difQculté  de  construire  de  grands  objectifs  exempts  de  dé- 
fauts, c'est-à-dire,  ayant  la  courbure  régulière  assignée  par  la 
théorie ,  assigne  une  limite  au  grossissement  qui  ne  dépasse 
pas  1000  à  1200  dans  les  meilleures  lunettes  astronomiq^ues 
connues.  Ces  lunettes  ont  un  objectif  achromatique  ou  com- 
posé de  plusieurs  lentilles  de  substances  différentes  et  juxta- 
posées qui  diminuent  la  diffusion  des  couleurs,  et  un  oculaire 
formé  de  deux  lentilles  biconvexes  convenablement  espacées, 
qui  détruisent,  ou  à  très-peu  près ,  les  bandes  colorées  de  l'i- 
mage. 

Ajoutons  que,  par  suite  de  l'élolgnement  des  objets^  le  gros- 
sissement d'une  lunette  ne  peut  se  mesurer,  comme  pour  le 
microscope,  par  le  rapport  qui  existe  entre  la  grandeur  de 
l'image  et  celle  de  l'objet.  Car  la  grandeur  que  nous  attribuons 
à  un  objet  ne  dépend  pas  uniquement  de  l'angle  de  vision , 
mais  encore  de  l'idée  que  nous  avons  de  son  éloignement  ;  et, 
en  effet,  nous  ne  jugeons  pas  égaux  plusieurs  objets  vus  sons 
le  même  angle,  loi'sque  nous  les  supposons  à  des  distances 
inégales.  Ainsi,  nos  jugements  sur  la  grandeur  réelle  des  corps 
très-éloignés  ne  peuvent  servir,  par  suite  de  leur  incertitude 
à  estimer  le  grossissement  d'une  lunette.  Mais  on  l'obtient 
en  comparant  l'angle  visuel  sous  lequel  l'oeil  verrait  directe- 
ment l'objet  ab  [fig.  10.),  à  l'angle  sous  lequel  il  le  voit  dans 
la  lunette.  Or,  ces  angles  sont  égaux  aux  angles  AOB,  AO'B 
sous  lesquels  on  verrait ,  des  centres  optiques  O  et  O'  de  l'ob- 
jectif et  de  l'oculaire,  l'image  réelle  AB  placée  àfortpen 
près  aux  foyers  principaux  des  deux  lentilles.  Gomme  en  outre 
les  tangentes  de  la  moitié  de  ces  angles  sont  dans  le  rapport 
invei*se  des  distances  focales  (*) ,  et  que  les  angles  dont  il 

(*)  Si  Ton  désigne  par  F  la  distance  focale  de  Tobjectif ,  par /celle  de 
Toculaire ,  on  a 

taog  i  AOB  =  .^  tang  \  AO' B  =y , 
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s'agit  s<mt  toujours  peu  considérables ,  on  peut  donc  dire  que 
le  grossissement  d*une  lunette  est  dans  le  rapport  des  distances 
focales  de  l'objectif  et  de  Toculalre  :  ainsi,  une  lunette  donnée 
pour  grossir  cent  fois  ne  nous  fait  pas  voir  la  lune,  par  exemple, 
cent  ibis  plus  grosse,  mais  seulement  nous  la  présente  sous  un 
angle  cent  fois  plus  grand  qu'à  la  vue  simple.  Un  moyen  méca- 
nique de  mesurer  le  grossissement  d'une  lunette  astronomi- 
que consiste  à  l'ajuster  d'abord  de  manière  à  y  voir  nettement 
les  objets  éloignés;  alors  on  ôte  l'objectif,  et  l'on  mesure,  au 
moyen  d'un  micromètre ,  le  diamètre  de  l'image  que  l'ou- 
verture de  la  lunette  forme  en  dehors,  derrière  l'oculaire.  Le 
rapport  de  ce  diamètre  à  celui  de  l'ouverture,  égalant  à  fort 
peu  près  celui  des  distances  focales  de  l'objectif  et  de  Focu* 
laire^  sera  donc  le  grossissement  de  la  lunette. 

Enfin,  comme  la  précision  des  observations  exige  qu'on 
connaisse  exactement  l'instant  où  une  étoile ,  ou  bien  un  cer-  ' 
tain  point  d'un  objet ,  passe  par  le  centre  de  la  lunette ,  on 
tend  au  foyer  de  l'objectif,  ou  au  lieu  même  de  l'image 
réelle ,  deux  fils  très-fins  se  croisant  à  angle  droit.  On  amène, 
par  tâtonnements,  l'image  de  l'étoile  à  l'intersection  des  fils, 
et  l'on  dit  alors  qu'elle  est  dans  Y  axe  optique  de  la  lunette, 
aussi  nommé  ttgne  de  eollimation.  On  note  la  minute ,  la  se* 
eonde  et  la  fraction  de  seconde  où  cette  correspoodance  a  lieu , 
et  comme  l'étoile  n'emploie  pas  une  seconde  à  traverser  ces 
fils,  on  a  donc,  à  moins  d'une  seconde  d'erreur,  l'instant  du 
passage  par  le  centre  de  la  lunette. 

On  obtient  encore  plus  de  précision  en  plaçant  au  foyer  de 
la  lunette ,  et  perpendiculairement  à  son  axe^  non  les  deux 
fils  dont  on  vient  de  parler,  mais  un  petit  appareil  nommé 
micromètre.  Ordinairement  il  se  compose  de  cinq  fils  ver- 
ticaux équidistants  »  et  d'un   fil  horizontal  qui  les  coupe 

donc       tang  i  AOB  :  tang  i  AO'  B  ::  ^  :  ^  :  :  /:  F. 

...  F       .  ,    ,   tang  4  AO'  B        .     ,  ,    AO^" 

Ainsi  j,  qm  égale  -^J—J^oB  '  *fe»-P«"  V^  "ÂÔB**  "^""** 

le  çrossisiement  de  la  lunette, 
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00  lnnr  milieu  à  angle  droit.  Oii  peut  le  f^ire  mouvoir  ^ori* 
B4»talemeDt  h  l'aide  de  vi^  servant  à  l'ajuster,  et  4  faire  coin- 
aider  le  fil  di|  ipUieu  aveq  le  plau  vertical  passant  par  Voxp 
d0  la  limette. 

C*est  seulement  après  uu  très-grep4  uoip))re  d'essais  qu'on 
ert  parvfenu  h  se  procurer  des  Q&n  réunissant  toutes  les  qua- 
Utâi  réclamées  par  l'emploi  du  micromètre.  Un  ^l  de  sQi# 
offre  des  irrégularités  qui  s'opposeot  h  sou  emploi  d^ns  leis 
pbservations.  Uu  (il  de  verre  peut  être  amené  à  un  grand  de* 
gré  di^^Meeet  de  régularité;  niais  il  e§t  |;ransparefit|  e$ 
par  eouséquent  m  peut  servir.  Un  fil  de  toile  d'ftraignée  es); 
Ai  même  trés-fln  et  très-bien  eopformé|  surtout  celui  que 
l'insecte  emploie  pour  suspendre  sa  toile;  mais  ce  fil  est  hy- 
grométriquey  c'est-à-dire  qu'il  s'allonge  ou  se  raccourcit  selon 
len  divers  degrés  d'hujuidité  ou  de  sécheresse  dans  l'air,  et 
'  devient  sinueu^^  lors  des  ebangements  de  temps.  On  a  donq 
ebercbé  à  fiiire  des  fils  métalli(|ues  à  la  filière^  en  les  faisant 
passer  par  des  plaques  percées  de  trous  de  plas  en  plus  petits  ; 
mais  par  là  on  ne  peut  obtenir  qu'un  certain  degré  de  fine^aei 
à  cauiMï  de  l'imperfection  des  instruments  et  des  bPfi^as  de 
nos  sens.  Voici  donc  ce  qu'on  e  imaginé  pour  remédier  § 
tous  ces  inconvénients.  On  a  pris  un  fil  de  platine ,  qu'on  ^ 
d'abord  étiré  à  la  fllière  de  manière  à  le  rendre  aussi  ùa 
qu'un  cheveu;  puis  on  a  fait  un  cylindre  composé  de  ce 
même  fil  et  d'une  certaine  quanti|;é  d'argent)  et  on  a  étir4 
ce  nouveau  cylindre  à  la  filière  aatant  qi^e  possible,  Dana 
fette  opérati<{n  i  le  fil  de  platine  s'amincit  avec  le  cylindre  au 
miMeu  duquel  ij  se  trouve ,  jusqu'à  devenir  bien  plus  fii| 
qu'un  fil  d'araignée,  On  le  dégage  de  la  coucbe  d'argent  qi|î 
le  lecenvrC)  ^n  plongeant  le  tput  dans  l'ac/de  pitrique,  qui  4 
le  PJK)pr^t^  4a  djissoudre  l'ergent  et  non  le  platine.  L'argent 
qui  sert  d'enveloppe  se  trouve  ainsi  dissous ,  et  le  fil  de  pia* 
tine  parfaitement  intact  est  mis  à  nu.  C'est  avec  de  tels  fils 
qu'on  fait  le  micromètre  ei-d«^ns  UMeptii^^.  Dans  la  pratL* 
que,  on  note  avec  une  pendule  sidérale  les  instants  où  l'étoile 
cpl^Ml  observe  se  caebe  aucoessivement  derrim  kf  cinq  fila 
verticaux  en  suivant  la  direction  du  fil  horizontal ,  et,  comme 
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ils  sont  éqi^idistajitSf.on  prend  la  moyenne.  Cette  quintuple 
observation  donne  une  grande  précision  au  résultat  en  com- 
pensant les  erreurs  partielles,  parce  qu'il  n'est  pas  probable 
qu'elles  aient  lieu  dans  le  même  sens.  On  conçoit  aisément 
qu'âne  telle  lunette  adaptée  aux  instruments  décrits  plus 
baut,  et  surtout  au  cercle  répétiteur,  doit  permettre  de  me- 
surer les  distances  angulaires  avec  une  précision  presque  ma- 
thématique. 

La  lunette  astronomique  présente  les  objets  dans  une  si- 
tuation irenversée ,  ce  qui  la  rend  impropre  à  l'observation 
des  objets  terrestres.  Mais  le  renversement  des  images  n'of- 
fre aucun  inconvénient  pour  les  objets  célestes  :  il  est ,  en 
effet ,  assez  indifférent  que  le  bord  supérieur  d'un  astre  nous 
semble  être  à  la  place  du  bord  inférieur,  et  réciproquement. 
Au  reste,  Galilée  a  imaginé  une  lunette  qui  porte  son  nom,  et 
qui  fait  voir  |es  objets  dans  leur  position  réelle.  Cette  lunette 
a  un  oculaire  biconcave,  et  placé  entre  l'objectif  et  son  foyer 
principal  ;  mais  comme  son  champ  est  fort  restreint ,  on  y 
supplée  par  la  lunette  terrestre  ^  composée  de  quatre  lentilles, 
qui  fait  voir  les  ob^'ets  dans  leur  position  directe,  comme  là 
lunette  de  Galilée,  et  offre  un  champ  aussi  étendu  que  la  lu- 
nette astronomique. 

24.  Les  télescopes  sont  composés  de  miroirs  courbes,  cons- 
trui|$  de  manière  à  former,  *par  la  réflexion  de  la  lumière,  des 
images  qu'on  regarde  ensuite  au  moyen  d'un  oculaire.  Ils  sont 
basés  sur  le  principe  que  tout  rayon  lumineux ,  tombant 
sur  une  surface  métallique  polie,  se  réfléchit  en  faisant  un 
angle  de  réflexion  égal  à  Vangle  éC incidence  {\%),  Si  l'on 
imagine  un  objet  fort  éloigné  situé  sur  Taxe  d'un  miroir  con- 
cave dwt  la  surface  soit  du  genre  de  celles  dites  paraboli* 
jues,  to\x^  les  rayons  émanés  de  l'objet,  et  reçus  par  le  miroir, 
devant  être  considérés  comme  parallèles,  iront  former  l'image 
de  Yo\^^t  en  un  point  qui  sera  le  foyer  principal  du  miroir. 
La  difficulté  de  l'exécution  a  fait  substituer  des  miroirs  sphéri- 
que^  aii^  nairoirs  paraboliques  ;  mais  alors  l'image  est  un  peu 
confuse,  parc3  que  les  rayons  réfléchis  ne  concourent  pas 
exactement  en  un  seul  et  même  point,  c'est-à-dire  qu'en 

3. 
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réalité  le  foyer  des  rayons  parallèles  n'est  pas  un  point  uni- 
que. Au  reste,  on  peut  le  regarder  comme  tel,  lorsque  le  mi- 
roir a  peu  d'étendue  par  rapport  à  son  rayon  de  courbure, 
ce  qui  a  toujours  lieu  dans  les  miroirs  dont  on  fait  usage.  Le 
foyer  des  rayons  parallèles ,  ou  ce  qu'on  appelle  le  foyer 
principal  du  miroir,  se  trouve  alors  au  milieu  du  rayon  du 
miroir;  sa  distance  au  miroir  se  nomme  la  distance  focale 
principale.  Le  miroir  occupe  le  fond  d'un  long  tube  cylin- 
drique dont  Taxe  se  confond  avec  celui  du  miroir,  et  dont  la 
surface  intérieure  est  noircie  pour  prévenir,  autant  que  possi- 
ble, la  confusion  qu'entraîneraient  toute  lumière  étrangère  et 
des  rayons  irrégulièrement  réfléchis  par  ses  parois.  Il  ne  s'agit 
plus  que  d'observer  avec  un  oculaire  l'image  de  l'objet. 

Dans  le  télescope  de  Grégori,  qui  l'inventa  en  1663,  le  mi- 
roir courbe  est  percé  en  son  milieu  d'une  ouverture  de  13  à 
14  millimètres  de  diamètre,  où  l'on  adapte  un  petit  tube  des- 
tiné à  recevoir  l'oculaire.  Les  rayons  réfléchis  qui  se  sont 
croisés  au  foyer,  de  manière  à  former  l'image  renversée  de 
l'objet,  sont  reçus  par  un  très-petit  miroir  sphérique  placé  au 
delà  du  foyer,  et  mobile  à  l'aide  d'une  vis  pour  lui  donner  la 
position  convenable.  Les  rayons  réfléchis  de  nouveau  par  le 
petit  miroir  vont  former  en  avant  de  l'oculaire  une  seconde 
image  renversée  par  rapport  à  la  première,  et  par  conséquent 
droite  par  rapport  à  l'objet.  Cette  seconde  image  est  observée 
avec  un  oculaire  composé  de  deux  lentilles  biconvexes,  pla- 
cées à  une  certaine  distance  l'une  de  l'autre,  pour  éviter  toute 
diffusion  de  couleurs  dans  l'œil. 

Ce  télescope  a  reçu  diverses  modifications,  dont  la  princi- 
pale, due  à  Newton  (fig.  il),  dispense  de  pratiquer  une  ou- 
verture au  centre  du  grand  miroir.  Les  rayons  parallèles  ré- 
fléchis par  le  miroir  MN  sont  interceptés ,  un  peu  avant  de 
concourir  pour  former  l'image  au  foyer  F,  par  un  petit  miroir 
plan  mny  incliné  à  45**  sur  l'axe  du  télescope.  Ce  miroir  ré- 
fléchit les  rayons  de  manière  à  transporter  l'image  sur  le 
côté;  et  on  l'observe  au  moyen  d'un  oculaire  dont  l'axe  est 
perpendiculaire  à  celui  du  télescope  percé  latéralement  à  cet 
^ffet.  La  distance  focale  FA  du  grand  miroir  est^  comme  oQ 
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Ta  dit,  la  moitié  du  rayon  de  courbure  C  A.  On  amène  le  té« 
lescope  dans  la  direction  de  Tobjet  au  moyen  d'une  petite  lu- 
nette astronomique  parallèle  à  Taxe  du  grand  miroir^  et  qu'on 
nomme  chercheur. 

Le  télescope  de  Grégori  a  l'avantage  de  donner  des  ima-* 
ges  placées  pour  l'observateur  de  la  même  manière  que  l'ob- 
jet. Mais  par  suite  de  l'ouverture  du  grand  miroir,  on  perd 
l'effet  des  rayons  du  centre,  qui  sont  réellement  les  seuls  sus- 
ceptiUcsde  coucourirenun  même  point.  Quant  au  télescope  de 
Nev^ton,  son  principal  inconvénient  est  de  donner  des  images 
placées  pour  l'observateur  dans  une  situation  inverse  par  rap- 
port à  l'objet.  Le  même  inconvénient  avait  lieu  dans  les  téles- 
copesd'Herschel,quifaisaitun  peu  dévier  l'axe  du  grand  miroir, 
de  sorte  que  l'objet  et  l'image  étaient  situés  de  detix  côtés 
différents  par  rapport  à  cet  axe.  Le  plus  grand  des  télescopes 
construits  par  Herschel  avait  quarante  pieds  anglais  de  distance 
focale  et  quatre  pieds  d'ouverture.  Il  donnait  un  grossissement 
de  trois  à  quatre  mille  fois  ;  mais  la  forme  des  images  y  était 
confuse  et  mal  terminée.  Au  reste,  tous  les  télescopes  offrent 
plus  ou  moins  le  même  inconvénient ,  par  suite  de  l'affaiblis- 
sement de  la  lumière  causée  par  la  double  réflexion  des 
rayons  lumineux  ;  car  les  meilleurs  miroirs  ne  réfléchissent 
guère  que  la  moitié  de  la  lumière  qu'ils  reçoivent.  Gomme, 
en  outre ,  il  est  très-difficile  de  leur  donner  exactement  la 
forme  convenable,  il  en  est  résulté  que  les  télescopes  sont  deve- 
nus presque  hors  d'usage,  surtout  depuis  la  découverte  des 
lentilles  acromatiques,  qui  permettent  de  restreindre  beau- 
coup les  dimensions  des  lunettes  astronomiques.  Quant  au 
grossissement  du  télescope ,  il  est  d'autant  plus  considérable 
que  le  miroir  courbe  a  une  plus  grande  distance  focale  ou  un 
plus  grand  rayon,  et  l'oculaire  un  plus  court  foyer. 

25.  Considérons  enfin  les  instruments  qui  servent  à  mesurer 
le  temps.  L'idée  la  plus  nette  que  nous  puissions  avoir  de  la 
durée  du  temps  nous  est  fournie  par  le  mouvement  d'un 
corps  qui  occupe  successivement  divers  lieux  de  l'espace ,  et 
qui  donne  ainsi  la  mesure  la  plus  naturelle  du  temps.  Car  si 
Ton  conçoit  un  mobile  parcourant  de  la  même  Manière  uqç 
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ligne  droite  divisée  en  parties  égales,  il  ioiiéttra  le  tnêiÈie  temps 
à  parcourir  chaque  partie ,  de  sorte  que  les  espaces  parcou- 
rus en  temps  inégaux  seront  proportionnels  à  ces  méîiies 
temps.  C'est  pour  cela  que  les  divisions  du  tenlps  et  les  ins« 
tmments  destinés  à  sa  mesure  ont  toujours  été  basés  st»r  le 
mouvement.  Le  temps  est  un  élément  essentiel  de  toutes  les 
observations  astronomiques.  Eu  effet,  le  grand  objet  de  l'as^ 
tronomie  est  de  déterminer  la  loi  des  mouvements  <îélestes, 
c'est-à-dire,  de  se  mettre  en  état  d'assignef  ^elle  a  été, 
quelle  est  ou  quelle  sera  la  situation  d'un  astre  à  UH  temps 
dannéf  passé,  présent  ou  flitur. 

Le  sablier  est  un  instrument  peu  exact ,  abjourd'hui  tout 
à  feit  hors  d'usage,  et  qui  servait  uniquement  à  Compter  des 
intervalles  de  temps  déterminés,  au  moyen  de  la  chute  d'une 
certaine  quantité  de  sable. 

I  Le  clepsydre  mesurait  le  temps  par  l'écoulement  graduel 
d'un  grand  vase  rempli  d'eau ,  et  offrait  assez  d'exactitude. 
Mais  on  lui  a  substitué  avec  avantage ,  d'abord  les  horloges 
à  roues  mises  en  mouvement  par  un  poids,  puis  enfin  les  hor- 
loges à  pendule. 

On  sait  qu'un  pendule  est  un  corps  pesant  suspendu  à 
l'extrémité  d'un  fil  ou  d'une  verge  inflexible ,  qui  peut  tour- 
ner librement  autour  d'un  point  fixe  situé  à  l'autre  extrémité. 
Lorsqu'on  écarte  le  pendule  de  la  position  verticale,  il  tend  à 
la  reprendre  par  l'efTet  de  la  pesanteur,  et  si  on  l'abandontie 
ensuite  à  lui-même,  il  redescend  avec  un  mouvement  accéléré 
Jusqu'à  la  verticale,  et  remonte  dé  l'autre  côté  de  la  verticale 
en  vertu  de  la  vitesse  acquise  ;  puis  il  redescend  Jusqu'à  la 
verticale  pour  remonter  ensuite  de  l'autre  côté,  etc.  Ces 
mouvements  alternatifs  se  nomment  oscillation^'  L'arc  que  le 
corps  pesant  décrit  dans  ce  mouvement  est  Vamplitude  de 
^oscillation,  et  la  durée  de  l'oscillation  est  le  temps  que  le 
pendule  met  à  parcourir  cet  arc.  L'expérience  montre  que , 
pour  de  petites  oscillations,  leur  durée  reste  la  même  lorsque 
leur  amplitude  diminue.  On  dit  alors  que  les  oscillations  sobt 
isochrones,  Galilée,  encore  très-Jeune ,  reconnut  cette  loi  le 
premier,  en  examinant  les  oscillations  d'une  lampe  suspendue 
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à  la  voiiiè  d'une  église  de  Pise.  C'est  par  suite  de  eette  pro- 
priété qtie  le  peudule  est  riDstniment  le  plus  parflilt  qu'on 
puisse  obtenir  pour  la  mesure  du  temps.  Une  aiguille,  portée 
sur  un  cadran,  compte  les  oscillations  du  pendule,  et  dlTlsê 
ainsi  le  temps  en  intervalles  égaux  servant  à  le  mesurer. 

Les  horloges  à  pendule  ont  été  portées  à  un  tel  degré  de 
perfection ,  qu'elles  donnent  l'heure  dans  un  Intervalle  de  24 
heures  à  quelques  dixièmes  de  seconde  près;  et  celle  qul,dané 
cetintèrvallëjoffrlraîtune  erreur  d'une  seconde,  serait  consldé* 
ifée  comthe  mauvaise,  et  rejetée  des  observatoires.  Mais  sur  un 
Intervalle  de  temps  plus  considérable,  comme  ptusieuréi  Jours, 
la  probabilité  d'erreur  augmente  en  raison  de  l'accumulatioii 
des  erreurs  journalières  et  des  causes  étrangères  qui  peuvent 
les  accrottre  à  notre  insu,  de  sorte  qu'il  faut  toujours  téiiber 
les  pendules  et  corriger  leurs  erretirs  au  moyen  du  i^etoilf 
périodique  d'une  même  étoile  au  méridien.  On  choisit  ordP 
nairement  pour  cet  objet  les  étoileé  les  plus  brillantes  et  IM 
plus  ciotivenablement  placées.  Nous  ne  mesurons  donc  ^ar 
vole  «rtiileielle  que  les  portions  de  temps  oomprises  entre  la 
premier  et  le  dernier  moment  de  Tintervalle  de  S4  heures^ 
marqué  pat  deux  passages  consécutifs  de  Tétoile  au  mért^ 
dien ,  et  c'est  la  nature  elle*méme  qui  se  charge  de  compter 
les  Jours  pour  nous.  D'après  cela,  nous  pouvons  fixer  l'instant 
de  tous  les  phénomènes  célestes  atec  le  dernier  degré  de  pré-* 
cisloii. 

Une  pendule  ainsi  réglée  sur  les  passages  d'une  étoile  an 
mÂridieh  se  ubmme  pmduk  êidérâle  ou  ùitnmômique. 

Nous  avons  distingué,  daUs  la  Cosmographie,  trois  sorte! 
de  jours  ^  savoir  :  le  jour  sidéral  y  \Bjour  solaire  vrai  et  lé 
Jour  solaire  moyen.  Le  jour  sidéral  est  l'iptervalle  de  tetnpi 
qui  s'écoule  entre  deux  passages  consécutifs  d'une  étoile  où 
d'un  point  queicouquè  du  ciel  au  méridien  supérieur.  Ce  sont 
les  passages  du  premier  point  Y  du  bélier  ou  de  Téquinoxë 
du  printemps,  que  les  astronomes  prennent  pour  fixer  les 
retours  dti  jolir  sidéral ,  qui  se  divise  en  24  heures  comptées 
de  0  à  24.  Le  ciel  étoile  est  une  horloge  parfaite  réglée  Sur 
le  temps  iidéral ,  ehaque  étoile  venant  passer  an  tnérldi^  A 
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Tinstant  marqué  par  son  ascension  droite  réduite  en  temps. 
Dans  las  observatoires,  on  emploie  de  préférence  iejemps  si* 
déral^  parce  qu*on  a  de  fréquentes  occasions  de  vérifier  ia 
pendule. 

Le  jour  solaire  vrai  ou  jour  vrai  est  Tintervalle  qui  s'é- 
coule entre  deux  passages  consécutifs  du  soleil  vrai  au  mé- 
ridien.  Il  se  comptera  partir  de  minuit,  instant  du  passage 
du  soleil  au  méridien  inférieur,  et  contient  24  heures  qu'on 
partage  en  deux  durées  de  12  heures  chacune,  commençant 
Tune  à  minuit,  l'autre  à  midi.  L'heure  vraie  est  donnée  par 
un  bon  cadran  solaire.  Mais  ce  procédé  offre  trop  peu  de 
précision  pour  être  employé  par  les  astronomes,  et  il  sert 
uniquement  pour  les  usages  de  la  vie  civile. 

Le  jour  solaire  moyen  ou  jour  moyen  se  mesure  par  les 
retours  successifs  d'un  soleil  fictif  au  méridien ,  ce  soleil  étant 
censé  décrire  l'équateur  avec  un  mouvement  uniforme,  dirigé 
de  l'ouest  à  l'est,  dans  Tintervalle  d'une  année  tropique. 

Le  jour  moyen  se  divise  également  en  24  heures  comptées 
de  0  à  24  à  partir  de  midi ,  ce  qui  forme  le  jour  astronomi- 
que. Mais  il  est  préférable  de  les  compter  à  partir  de  minuit, 
comme  le  bureau  des  longitudes,  ce  qui  ne  change  pas  les 
dates  des  mois.  Alors  V époque^  ou  le  point  de  départ  des 
longitudes  moyennes  du  soleil ,  répond  au  minuit  de  la  nuit 
du  31  décembre  au  1'''^  janvier,  et  non  plus  au  midi  du 
31  décembre  (ou  midi  du  1^*^  janvier  pour  les  années  bis* 
sextiles). 

Il  est  encore  une  autre  sorte  de  jour,  qui  est  le  jour  lu- 
naire moyen  (Cosmographie,  n"*  103).  C'est  l'intervalle  de 
teixips  compris  entre  deux  passages  consécutifs  d'une  lune 
fictive  au  méridien,  laquelle  lune  parcourrait  uniformément 
l'équateur,  en  vertu  de  son  mouvement  propre,  pendant  Id 
durée  de  sa  révolution  sidérale  ou  27^  7^  43°*  11*  ,5  (Cosmo- 
graphie, n*"  100).  D'après  cette  valeur,  son  mouvement  diurne 
équinoxial  dans  le  sens  direct  est  égal  à  13»  10'  34'',90; 
celui  du  soleil  étant  de  59'  8",33,  la  différence  13°  10'  34",90 
— 0"*  59'  8",33,  c'est-à-dire,  12°  11'  26'',57, exprimera  le  mou- 
vement diurne  synodique  de  la  lune  ou  sou  mouvement 
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diurne  en  ascension  droite,  relativement  au  soleil  moyen. 
Ainsi,  la  lune  ne  décrirait,  en  24  heures  moyennes,  que 
seo**— 120  1 1'  26r,57  =  3470  48  33",43  par  l'effet  du  mouve- 
ment diurne.  Donc  la  durée  du  jour  lunaire  sera  donnée  par 
la  proportion 

847'  48'  33",  43  :  360»  :î  24»»  :  a?  =24"»  60- 28»  ,8 

Le  jour  lunaire  moyen  surpasse  donc  le  Jour  solaire  moyen  de 
la  quantité  60^  28''  ,t3,  qui  se  nomme  le  retard  diurne  de  la 
lune. 

26.  L'emploi  des  instruments  méridiens  exige  qu'on  puisse 
observer  les  étoiles  à  midi.  Or,  faire  voir  les  étoiles  en  plein 
midi  est  un  proverbe  connu  de  tout  le  monde  pour  désigner 
une  chose  impossible.  On  ne  voit  pas  alors  les  étoiles  à  l'œil 
nu,  parce  que  leur  faible  lueur  est  tout  à  fait  éclipsée  par  l'éclat 
du  soleil ,  de  la  même  manière  qu'on  ne  verrait  pas  une  bou- 
gie à  travers  uu  rideau  lumineux  dont  l'éclat  effacerait  la  lu- 
mière additionnelle  de  la  bougie.  Mais  cela  provient  unique- 
ment des  bornes  de  nos  sens,  de  la  faiblesse  de  nos  organes. 
Ainsi  un  homme  qui  soulève  d'un  bras  un  poids  de  vingt-cinq 
kilogrammes  ne  sent  pas  l'augmentation  provenant  d'un 
quart  de  kilogramme.  De  même,  l'impression  d'une  vive  lu- 
mière sur  la  rétine  est  si  forte,  que  l'œil  ne  s'aperçoit  pas  de 
l'addition  d'une  petite  quantité  de  lumière.  Or,  l'effet  d'un 
télescope  étant  de  faire  converger  beaucoup  de  lumière  dans 
l'œil ,  il  s'y  introduit  de  la  lumière  atmosphérique,  outre  celle 
de  rétoile  9  et  le  télescope  augmente  les  deux  sortes  de  lumières 
dans  les  mêmes  proportions.  Il  semble  donc  au  premier  abord 
qu'on  ne  doit  pas  mieux  voir  les  étoiles  en  plein  midi 'dans  un 
télescope  qu'à  l'œil  nu ,  ce  qui  a  longtemps  empêché  de  véri- 
fier le  fait  en  lui-même.  Un  astrologue,  nommé  Michel  Moriu, 
ayant  passé  une  partie  de  la  nuit  à  tirer  des  horoscopes  au 
moyen  des  étoiles ,  à  l'observatoire  de  Paris ,  n'ayant  pas 
terminé  ses  opérations  au  soleil  levant,  fut  bien  étonné  de 
voir  toujours  son  étoile  dans  le  télescope ,  et  s'empressa  d'aller 
répandre  sa  découverte  dans  la  capitale. 
Four  donner  l'explication  du  phénomène,  oous  rappellerons 
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qae  Vihiensitéàe  la  lumière  est  la  qaantité  absolue  de  lumière 
répandue  sur  Tunlté  de  surface  d'un  corps  éclairé,  et  nous  ferons 
usage  du  principe  que  iHntensitéde  là  lumière  provenant  éPun 
point  éclairant^  décroît  en  raison  inverse  du  carré  de  la  dis* 
tance j  c'est-à-dire  que  si  un  objet  éclairé  par  unelumière  située  ft 
Tunitéde  distanee  reçoit  uuequautltéde  lumièrereprésentée  par 
1,  et  qu'où  vienne  à  transporter  successivement  la  lumière  aux 
Bistaniies  ^,  3,4,5,6...,  l'objet  ne  sera  plus  éclairé  que  par  deà 
^ahtités  de  lumière  qui  seront  respectivement ^,-g,yg,^,^... 
de  l'unité  ou  de  l'intensité  de  la  lumière  primitive.  En  effet , 
toit  (y?^.  12}  S  lin  tK)int  lumineux  qui  éclaire  un  cercle  AB, 
âjraUt  1  pout^  diatiièt^ë ,  et  situé  à  la  distance  1  du  point  !§.  Lé 
èercle  Recevra  un  certain  nombre  de  rayons  ;  or,  si  du  point  S, 
i'oii  mène  les  droites  indéfinies  SA,  SB,  aux  deux  extrémités 
8%n  mëîiië  diamètre  AB ,  il  est  facile  de  voir  qu'un  cercle 
CD,  §itué  à  uiie  distance  2  du  point  S  et  compris  entre  les 
triémès  lignes,  aura  tib  diamètre  double  du  premier,  et  sera 
Ûéut  représenté  par  2  ;  à  une  distance  3 ,  le  diamètre  sera  3  ; 
aitist  dé  Éiuite.  Il  est  dont^  évident  que  les  cercles  recevant 
exactement  le  méttie  noitbre  de  rayons  lumineux  seront  d'au- 
tant moins  éclairés  que  leur  surfacîe  sera  plus  grande.  Or,  les 
sttr  faces  des  cercles  ëont  proportionnelles  aux  carrés  des  rayons 
ou  des  diamètres  (Voyez  notre  Géométrie,  sect  4,  pr.  22, 
ëôr.  û)]  donc  elles  seront  également  proportionnelles  aux 
eârtéë  de  léui*s  distances  au  point  lumineux.  Donc  l'intensité 
de  la  lUmiëte,  sur  lés  différents  cercles,  décroît  en  raison 
invfetsé  du  Cîlrré  de  leurs  dîstatices  au  point  lumineux  (*). 
Stipposbns  hiàlrïttîhant  un  corps  opaque  éclairé  le  soir  dans 
tin  appartement  par  là  lumière  d'une  bougie  située  en  a 
\fig,  13);  i\  Ton  plilce  un  écran  blanc  derrière  le  corps  à  une 
éèrtàibé  distancé,  le  éorps  projettera  sur  l'écran  une  ombre  A, 

(*)  Cette  démonstration  est ,  comme  on  voit ,  basée  sur  le  système  de 
rémission  (i53),  mais  le  même  principe  peut  se  déduire  du  système  des 
ondulations,  cil  prenant,  pour  intensité  de  la  lumière,  la  force  vive  dont 
jouissent  toutes  les  molécules  d^élher  animées  au  hnême  instant  de  la  même 
tilëUé  dé  %Uihiti6h. 
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âétoffiinée  par  les  fayens  menés  da  point  a  ati  éOdtotit*  ap(Mi- 
reiit  de  ce  corps  pour  dn  obserratear  plaeé  en  a.  Plaçons  nne 
autre  boagie  enb,  à  Id  même  distancé  de  l'écran  et  du  ck>rp§ 
qae  la  bougie  a,  11  en  résultera  de  méiiie  une  autre  bndbre  B 
sur  récran;  et^  isi  les  déul  lumières  éclairent  le  eôrpâ  eb 
méiiie  temps ,  cbàcune  des  deb^t  (Hnbres  sèra.moibs  intense 
que  si  elle  était  teule  :  car  alors  Totiibre  A  se  trouve  ééMtée 
par  la  lumière  b ,  et  l'UiUbre  B  par  la  lumière  a.  En  outre j 
l'espace  eniriroUnabt,  situé  en  dèbersdes  dèUxbfflbN^j  Sérd 
éelairê  par  la  somme  des  déUt  lumièl^es  a^b.  Or,  TiUf eni^té 
d'une  lomière,  qui  s'éloigne  ^ueeessi^emètit  d'Un  objet,  décrois- 
sânt  pour  cet  objet  en  raison  inverse  du  carré  des  distadèes,  et 
riutettsité  de  ron^bre  qu'il  porte  dimitiUantdanS  le  même  rap^ 
port$  il  èii  résulte  ([ue  si  Ton  éloigne  suecessivemebt  là  lu- 
mière b  de  récràu  j  eu  laissant  la  lumière  a  en  place^  il  tieU- 
dra  un  moment  où  l'on  n'apercevra  plus  l'ombre  B ,  et  ce 
moment  aura  Itëti  quaud  on  sera  parvenu  à  une  distance  telle 
que  l'intensité  de  la  lumière  b  ne  sera  plus  que  ^  de  Tiilteb'^ 
site  primitive,  é'est-Â-dirë,  lorsque  là  lumière  b  aura  été 
transportée  à  Une  distaUce  bult  fois  plus  grande^  Alors  la  lu*- 
mière  reçue  par  l'écrau ,  à  droite  et  à  gauche  de  l'ombre  B , 
sera  représentée  par  a  -f  ^  a,  les  lumières  d  et  fr  étant  d'égale 
intensité.  On  u'apercevra  donc  plus  alors  auciine  ombre  eU  B , 
en  supposant  toutefois  récran  immubile ,  ou  déplacé  très-leU- 
tement  ;  niaiÉi  si  l'on  donne  à  l'écran  un  mouvement  rapide  ^ 
aussitôt  on  apebçoii  ti-ès-distitictement  l'ombre  en  B.  H  stiii 
de  là  que,  dans  l'état  de  repos,  deux  lumières  ne  diftëraut  entré 
elles  que  de  ^  font  la  même  impression  sur  l'oeil  ^  qui  ne 
s'apërooit  pas  de  l'Inégalité  de  *  leur  éclat,  tl  en  est  eticOre.  de 
même  dans  Une  circonstance  que  ehacuri  peut  fliséhient  téri* 
fier  par  sa  propre  expérience  :  si  l'on  se  promène  à  midi  tis- 
à-vis  la  façade  d'une  maison ,  le  corps ,  élant  éclairé  direéte- 
ment  par  le  soleil,  porte  ombre  derrière  lui^  et  s'il  reçoit  èii 
outre  la  lumiète  réfléchie  par  une  croisée ,  il  pbrtèra  Une  autre 
ombre  qu'on  n'apercevra  pas  danë  Un  état  de  repos  ou  de 
mouvement  très-lent,  mais  qu'on  aperçoit  à  l'instant  si  l'on 
marche  avec  rapidité. 


44  COSMOGBAPHIB  (COMPLEMENT). 

Or,  il  en  est  absolument  de  même  pour  les  étoiles ,  qui  ne 
paraissent  pas  se  mouvoir,  lorsqu'on  les  regarde  la  nuit  à  l'œil 
nu,  mais  qui,  vues  dans  la  lunette,  illent  rapidement  d'un 
bord  à  l'autre  ;  l'efTet  de  la  lunette  est  donc  de  rendre  leur 
ipouvement  très-sensible,  et  comme  il  a  toujours  lieu  au  même 
degré ,  soit  le  jour,  soit  la  nuit ,  il  en  résulte  que  les  étoiles 
vues  dans  la  lunette  pendant  le  jour  doivent  se  dessiner  par 
leur  mouvement  rapide  sur  le  fond  tranquille  du  ciel.  £n  outre, 
quand  on  voit  nettement  une  étoile  dans  une  lunette ,  c'est 
que  son  image  est  concentrée  en  un  seul  point,  et  l'on  dit 
alors  que  la  lunette  est  à  son  point  Mais  comme ,  en  général, 
chacun  n'a  pas  la  même  vue  ou  le  même  point  de  vision ,  un 
autre  observateur  n  apercevra  dans  la  lunette  qu'une  image 
confuse  de  l'étoile,  de  sorte  que  pour  la  voir  nettement  il 
sera  obligé  de  mettre  la  lunette  à  son  point  ;  et  si  l'on  dérange 
alors  l'oculaire,  il  verra  l'image  s'étaler  et  s'effacer  plus  ou 
moins.  Or,  une  étoile  qu'on  regarde  pendant  le  jour,  à  l'œil 
nu,  se  trouve  dilatée  et  précisément  dans  les  conditions,  d'une 
lunette  qui  n'est  pas  au  point  de  l'observateur.  Elle  ne  doit 
donc  pas  être  alors  visible,  mais  elle  le  devient  dès  que  sa 
lumière  est  concentrée  par  une  Iqnette.  En  effet,  la  lunette 
augmente  Tlntensitédela  lumière  de  l'étoile,  mais  non  celle  de 
son  champ^  c'est-à-dire ,  de  la  portion  du  ciel  qu'elle  embras- 
sait d'abord ,  parce  que  les  points  lumineux  de  cette  portion 
du  ciel ,  venant  à  s'étendre  par  suite  du  pouvoir  de  la  lunette, 
prennent  simplement  la  place  les  uns  des  autres ,  ce  qui  ne 
change  pas  leur  nombre. 

Toutefois,  comme  le  champ  d'une  lunette  est  fort  restreint, 
et  que  les  étoiles  brillantes  sont  peu  nombreuses  et  assez 
écartées  entre  elles',  il  ne  faut  pas  s'attendre  qu'on  va  tout  de 
suite  en  voir  dans  une  lunette  dirigée  au  hasard,  en  plein 
jour,  vers  un  point  quelconque  du  ciel.  Il  faut  au  contraire 
que  la  lunette,  reposant  d'ailleurs  sur  un  support  parfaitement 
fixe ,  ait  été  préalablement  dirigée  sur  le  point  précis  où  doit 
se  trouver  une  certaine  étoile  au  moment  de  l'observation. 
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§  2.  Constellations.  Zodiaques. 

27.  Nous  avons  vu  (Cosmographie,  n"  19)  que  pour  mieux  se 
reconnaître  dans  l*étude  des  étoiles,  on  les  a  groupées  par  cons- 
tellations. Pour  classer  les  constellations,  on  imagine  la  sphère 
céleste  partagée  d'abord  en  deux  parties  égales ,  non  plus  par 
réquateur,  mais  par  le  grand  cercle  nommé  Vécliptigtse,  quele 
soleil  parcourt  dans  sa  marche  apparente ,  et  dont  le  plan  est 
incliné  de  23''  27'  40"  sur  celui  de  l'équateur.  En  outre,  on 
prend  à  partir  de  Técliptique  une  zone  qui  s'étend  à  9*"  de  part 
et  d'autre ,  et  qu'on  a  nommée  zodiaque.  C'est  pourquoi  les 
douze  constellations  comprises  dans  cette  zone  sont  dites 
zodiacales;  toutes  celles  comprises  entre  le  zodiaque  et  le 
pôle  boréal  sont  dites  boréales^  et  toutes  celles  comprises 
entre  le  zodiaque  et  le  pôle  austral  sont  dites  australes.  Ces 
dernières  sont  les  moins  intéressantes  pour  nous  ;  car  les  unes 
ont  la  plus  grande  partie  de  leur  cours  au-dessous  de  notre 
horizon,  et  les  autres  nous  sont  à  jamais  invisibles.  C^est 
pourquoi,  dans  la  Cosmographie^  nous  n'avons  pas  donné  le 
planisphère  austral ,  mais  seulement  le  planisphère  boréal. 

Les  anciens  astronomes  ne  connaissaient  que  quarante-huit 
constellations,  dont  vingt  et  une  boréales,  douze  zodiacales, 
et  quinze  australes. 

28.  Nous  allons  décrire  succinctement  les  constellations  en 
commençant  par  les  boréales,  et  nous  bornant  aux  principales 
étoiles  que  nous  engageons  à  chercher  sur  les  cartes  célestes 
au  moyen  des  alignements  servant  à  les  reconnaître. 

1  ^^.  La  grande  Ourse ,  le  Chariot.  —  Cette  constellation , 
connue  de  tout  le  monde,  est  formée  de  sept  étoiles  très-bril* 
lantes ,  dont  quatre  disposées  en  quadrilatère  figurent  le  corps 
de  l'Ourse  ou  le  Chariot  ;  les  trois  autres ,  formant  la  queue 
de  l'Ourse  ou  la  flèche  du  Chariot,  sont  en  ligne  courbe,  et 
les  deux  premières  prolongent  la  plus  petite  diagonale  du 
quadrilatère.  Six  des  sept  étoiles  de  la  grande  Ourse  sont 
secondaires;  la  septième^  qui  est  tertiaire,  se  trouve  à  l'angle 
d'où  part  la  queue  de  l'Ourse.  Les  deux  étoiles,  formant  le 
petit  c6té  du  quadrilatère  opposé  à  la  queue,  s'appellent  le$ 
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gardes;  on  remarque  en  avant  de  ce  o6té,  à  nn^  distance 
presque  égale  à  la  longueur  du  quadrilatère,  six  ou  sept  étoiles 
guartaires  disposées  en  qn  demi-cercle  fondant  la  tête  de 
rPurse,  et  dont  l'extrémité  rejoint  trois  ou  quatre  étoiles  du 
l^ynx^  en  figurant  avec  elles  une  sorte  de  S.  Qaeic^ues  étoiles 
situées  de  l'autre  côté  du  pôle,  entre  l'Ourse  et  le  Lion ,  for- 
ipent  les  pattes  de  la  première. 

La  grande  Ourse  et  les  trois  constellations  suivantes  pe  se 
coucbent  jamais  à  Paris,  de  sorte  qu'elles  nousoffrei)t  |;outes 
les  positions  possibles  en  tournant  autour  du  pôle. 

a%  La  petite  Ourse ,  le  petit  Chariot.— -  Cette  constella- 
^o^J  plus  voisine  du  pôle  que  ia  première,  est  également  for- 
inée  4e  sept  étoiles  offrant  la  même  configuration ,  c'est-à- 
dire  ^  un  quadrilatère  et  une  flèche  ou  queue  de  la  petite 
Ourse.  Mais  la  figure  dessinée  par  ces  étoiles,  d'ailleurs  beau- 
PQup  moins  brillantes ,  est  plus  petite  et  disposée  en  sens 
Inverse.  La  dernière  étoile  de  la  queue  de  la  petite  Ourse 
^t  Vétoile  polaire,  belle  secondairie  située  à  1°  39'  du  pôle,  et 
d'autant  plus  remarquable  que  cette  région  du  ciel  n'offre 
aucuqe  autre  secondaire.  On  détermine  la  polaire  au  moyen 
4e  la  grande  Ourse  ^  en  prolongeant  la  ligne  des  gardes ,  ou 
le  petit  côté  opposé  à  la  queue ,  d'une  quantité  presq[ue  dou- 
ble de  la  longueur  de  la  queue ,  ou  à  peu  près  égale  à  celle 
de  la  constellation  entière. 

Le  meilleur  ippyen  de  s'orienter  la  nuit  est  d'élever  une 
perpendiculaire  sur  le  milieu  du  plus  grand  côté  de  la  grande 
Ourse,  cette  perpendiculaire  venant  rencontrer  }a  petite  Ourse 
à  la  nai$$^pqe  d.e  la  queuie. 

^\  Cfis^ippée,  le  Trône  ^  )a  Chaise.  — C&tt&  constellation 
est  s|t)iép  de  l'autre  côté  du  pôle  par  rapport  à  la  grande 
Ourse.  Elle  se  compose  de  cinq  étoiles  tertiaires  (ou  de  qua- 
t{*e  ijivec  une  secondaire) ,  figurapt  un  Y,  dont  la  queue  est 
çqu^ée  ^  milieu,  ou  encore  une  espèce  4e  chaise  renversée. 
^Bâs  l'effef  4^  mouvement  diurne  dénature  bien  ces  approxi- 
mations d'ailleurs  fort  imparfaites.  La  ligne  menée  de  Ici 
Qiaeue  de  la  grande  Ourse  ^  l'étoil^  polaire ,  et  prolongée 
4'^ne  égale  Pf^^fUié ,  traverse  la  constellation  de  Cassiopée , 


ce  911  dppoe  ^^  ipo]rea  fjacife  d#  la  (iéterm^ner.  ^n  reste,  il 
suffit  fie  ravoir  distinguée  une  seule  fois  pour  d^  plu§  T^pr 
blier.  La  iête  4^  TY  est  flgurée  par  trois  étoile  disposées  eq 
triangle  équfl^tér^l-  JA  plus  brillante,  qui  passe  pour  seei9ii- 
daire,  est  A  1?  t^^^  4e  Ï'Y* 

4'.  Çéphée.  —  Cette  constellation  offre  tfois  étojle^  tertiai- 
res formant  un  ^ç  pipi»  voisUi  du  pôle  que  Cassiopce ,  4op)t 
la  secondaire  occupe  \p  centre  de  l'arc,  Cet  arc,  situé  près  de 
la  ligne  in^néie  de  rétpiie  polaire  à  la  plus  ^ri})^n(e  du  Cy- 
gne, est  couplée  ep  deux  parties  égales  par  la  ligne  qui  jpio( 
la  seçoadair«i  ^e  Çassippée  aveq  le  pôle  4e  i'épliptjque  et  le 
corps  du  Dragon.  Çépbé^  çoQtient|  en  outire,  cinq  létQifea 
qaartaires. 

5>\  pégase^  la  grande  Croix.  — Ces^  un  quadrilatère  ou 
carré  ifpparfait  destiné  par  quatre  étoiles  secondaires.  La  li- 
gue mepéjB  des  gardes  4e  la  grande  Ourse  à  l'étoile  polaire , 
étant  d'abord  prolongée  d'une  éjgale  quantité,  passe  près  de 
Cassiopée,  puis,  étant  prolongée  encore  d^  la  même  quantité^ 
ya  traverser  Pégase  ^  qui  est  ainsi  diamétralement  opp(^é  k 
la  gran4e  Ourse  par  rapport  au  pô|e.  (Ce^  deux  constellations 
passent  donc  au  i^éridien  à  12  heures  environ  d'intervallQ 
Tune  de  l'autre.  La  plus  septentrionale  des  quatre  étoiles  4u 
carré  de  Pégase  se  nomme  la  tête  (TAndromède^  et  l'autre^ 
étpile  du  ngiéme  petit  côté  se  nomme  Algénib.  Les  deux  4toi- 
les  formant  l'autre  petit  côté  s'appellent  Scheat  et  Markab} 
on  voit  à  l'ouest  quelques  tertiaires. 

6%  Andromède.  —  Cette  constellation  offre  trois  étoile^ 
'  équidistantes  en  ligne  un  peu  courbe,  qui  prolonge  la  diago- 
nale de  Pégase  menée  par  Marhaby  et  rejoint  la  plus  brillante 
de  l'arc  de  Persée. 

Les  quatre  étoiles  du  carré  de  Pégase,  celles  d'AndromMe 
et  la  plus  brillante  de  fersée  font  donc  en  tout  sept  secon- 
daires absolument  disposées  de  ja  même  manière  que  celles 
de  la  grande  Ourse,  mais  situées  plus  au  midi  et  occupant  un 
plus  graad  espace.  En  outre ,  la  queue  est  presque  en  lign^ 
droite. 

7«.  Le  Dragon.  — C^  constellation,  qui  iie  se  couche 
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pas  à  Paris,  offre  une  longue  file  d'étoiles  en  ligne  donble- 
ment  sinueuse.  La  qoeae  da  Dragon  sépare  les  deux  Oarses. 
Le  corps  du  Dragon  comprend  la  traînée  d'étoiles  qoi  sépare 
la  tête  de  la  queue  ;  il  contourne  la  petite  Ourse  en  se  rappro- 
chant de  Géphée,  et  s'en  éloigne  ensuite  par  une  courbure  en 
sens  contraire  pour  arriver  à  la  tête,  formée  de  quatre  étoiles 
tertiaires  très  -  distinctes  sur  le  prolongement  de  la  droite 
menée  par  les  milieux  de  Géphée  et  de  Gassiopée.  Les  princi- 
pales étoiles  du  corps  du  Dragon  se  trouvent  au  milieu  de  Fin- 
tervalle  qui  sépare  Arciurus  de  Gassiopée.  Le  pôle  de  l'éclip* 
tique  est  environ  aux  deux  tiers  de  la  ligne  droite  menée  de 
la  Polaire  an  milieu  de  la  tête  du  Dragon. 

8*.  Persée. — La  plus  brillante  étoile  de  Persée,  qui  est  se- 
condaire ,  est  entre  deux  tertiaires  formant  un  petit  arc  con- 
cave vers  la  grande  Ourse.  Le  prolongement  de  la  ligne  me- 
née de  Pollux  des  Gémeaux  à  la  Chèvre  passe  par  l'extrémité 
orientale  de  cet  arc,  d'où  partent  deux  ûles  d'étoiles,  diri- 
gées, l'une  à  l'ouest  vers  la  Chèvre  y  en  continuant  l'arc  de 
Persée,  et  l'autre  vers  le  midi ,  formant  d'abord  une  courbure 
opposée ,  et  allant  ensuite  en  ligne  droite  vers  les  Pléiades, 
La  ligne  menée  de  Rigel  d'Orion  à  Aldébaran  passe  par  Algol 
ou  la  tête  de  Méduse  y  étoile  changeante  (38),  environnée 
d'un  groupe  de  petites  étoiles,  et  située  au-dessous  de  l'arc 
de  Persée.  La  plus  brillante  de  Persée  et  la  dernière  de  la 
queue  de  la  grande  Ourse ,  qui  sont  presque  diamétralement 
opposées  par  rapport  à  la  polaire ,  sont  sur  le  cercle  situé  à 
4]*"  7  du  pôle,  distance  qui  est  presque  le  complément  de  la 
latitude  de  Paris,  où  l'on  voit  toujours  la  partie  boréale  de 
Persée. 

9*.  Le  Cocher  oixle  Charretier. — C'est  une  belle  constellation 
composée  de  cinq  étoiles,  formant  un  grand  pentagone  irrégu- 
lier, qu'on  voit  à  l'orient  de  Persée.  Les  trois  plus  brillantes 
étoiles  sont  un  triangle  isocèle  dont  le  sommet  (qui  est  aussi  la 
corne  supérieure  du  Taureau)  se  trouve  en  bas ,  et  dont  la 
base  contient  la  Chèvre^  belle  primaire,  située  sur  le  prolon- 
gement de  l'arc  de  Persée,  et  presque  encore  sur  celui  du 
côté  boréal  du  carré  de  la  grande  Ourse,  La  ligne  menée  de 
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rétoile  la  plus  méridionale  de  ce  carré  à  la  Polaire  est  per- 
pendiculaire sur  le  milieu  de  la  ligne  joignant  la  Chèvre  à 
Wéga  de  la  Lyre,  autre  primaire.  La  Glièvre  est  à  44"*  du 
pôle ,  et  se  distingue  aisément  de  toutes  les  autres  primaires 
par  trois  étoiles  voisines  fort  petites,  nommées  les  Chevreaux^ 
disposées  en  triangle  isocèle. 

10%  La  Gtra/i?,qui  date  seulement  de  1679,  est  formée  de 
quelques  étoiles  peu  apparentes,  comprises  entre  la  Polaire  et 
le  Cocher. 

11''.  Le  Triangle  boréal  est  formé  de  trois  étoiles  en 
triangle  isocèle,  placées  entre  le  pied  d'Andromède  et  le 
Bélier. 

12*".  Le  Lynx  est  formé  de  petites  étoiles  peu  remarqua* 
blés,  situées  entre  le  Cocher  et  la  grande  Ourse. 

13«.  Le  petit  Lion.  —  Cette  constellation,  située  entre  la 
grande  Ourse  et  le  Lion ,  se  compose  de  quatre  étoiles,  dont 
une  seule  tertiaire  sur  le  prolongement  méridional  de  la 
ligne  des  gardes  de  la  grande  Ourse.  Le  petit  Lion  faisait 
autrefois  partie  de  la  constellation  du  Jourdain  qu'on  a  sup- 
primée, et  qui  contenait,  eu  outre,  les  Lévriers  et  quelques 
étoiles  éparses. 

14''.  Le  Bouvier.  —  Cette  constellation  contient  Arcturus, 
Tune  des  plus  brillantes  étoiles  du  ciel ,  et  cinq  étoiles  dispo- 
sées en  pentagone  irrégulier  au  nord-est  d' Arcturus.  Les  trois 
étoiles  boréales  du  Bouvier  forment  un  triangle  isocèle;  et 
le  côté  méridional  du  pentagone  étant  prolongé  d'une  égale 
quantité,  mène  sur  Arcturus,  qui  se  trouve  encore  sur  le  prolon- 
gement un  peu  arqué  de  la  queue  de  la  grande  Ourse,  et  sur 
la  ligne  menée  de  la  Chèvre  à  la  base  de  la  queue  de  TOurse. 
Arcturus  forme  un  triangle  isocèle,  ou  presque  équilatéral, 
avec  rétoile  la  plus  voisine  du  Bouvier,  et  un  groupe  de  trois 
on  quatre  tertiaires  très-rapprochées.  La  main  supérieure  du 
Bouvier,  composée  de  trois  ou  quatre  étoiles  quartaires  si- 
tuées très-près  du  bout  de  la  queue  de  l'Ourse,  tient  deux 
Lévriers  placés  au-dessous  de  la  même  queue,  et  dont  Tune 
porte  sur  son  cou  le  Cœur  de  Charles.  Cette  étoile  teriiaire  se 
trouve  sur  le  prolongement  de  la  droite ,  joignant  la  plus 
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brillante  de  la  queue  du  Dragon  et  celle  du  milieu  de  la 
queue  de  la  grande  Ourse  ;  la  même  ligne ,  prolongée  d'une 
Qgale  quantité  au  delà  du  CcBUr  de  Charles^  aboutit  à  la 
Chevelure  de  Bérénice, 

15'.  La  Chevelure  de  Bérénice.—Gest  un  groupe  de  pe- 
tites étoiles  très-rapprociiées,  situées  entre  la  Vierge  et  le 
Cœur  de  Charles,  au*dessouft  de  la  grande  Ourse.  Cette  cons- 
tellation, aussi  nommée  la  Gerbe  de  blé,  ne  fait  point  partie 
des  21  constellations  boréales  imaginées  par  les  premiers  as*- 
tronomes>  mais  fut  ajoutée  plusieurs  siècles  après,  ainsi  que 
celle  d'Antinous. 

16*.  La  Couronne  boréale. — C'est  un  demi -cercle  formé 
de  six  ou  sept  étoiles,  situées  à  l'orient  du  Bouvier,  et  dont 
la  concavité  regarde  la  tête  du  Dragon.  Le  milieu  du  demi- 
eercle  est  marqué  par  une  belle  étoile  secondaire. 

La  diagonale  du  carré  de  la  grande  Ourse  ^  qui  aboutit 
à  la  base  de  la  queue,  va  passer  par  l'eitrémité  méridionale 
de  la  Couronne. 

17%  La  Flèche. -^CeBtxm  groupe  d'étoiles  quartaires, 
situées  entre  la  belle  primaire  Altaïr  de  l'Aigle  et  le  pied  de 
la  Croix  du  Cygne. 

.  18'.  La  Lyre.'-^Gest  un  groupe  de  six  ou  sept  étoiles, 
dont  une  belle  primaire,  nommée  Wéga ,  fait  avec  Arcturus 
et  la  Polaire  un  grand  triangle  rectangle.  Wéga  occupe  le 
sommet  de  l'angle  droit.  Elle  est  diamétralement  opposée  à 
la  Chèvre  par  rapport  au  pôle,  dont  elle  est  distante  de  5i^. 
Près  de  Wéga  sont  également  trois  étoiles  disposées  en  trian- 
gle isocèle  ;  mais  ce  sont  des  tertiaires  bien  plus  apparentes 
que  les  petites  étoiles  situées  près  de  la  Chèvre. 

La  Lyre  s'appelle  encore  le  Tauiour  tombant^  parce 
qu'elle  est  représentée  sous  la  figure  d'un  aigle,  dont  le  vol 
est  dirigé  en  bas,  par  opposition  avec  l'aigle  qui,  dans  la 
constellation  de  ce  nom ,  a  son  vol  dirigé  vers  le  nord. 

19».  Le  Cygne,  la  Croix.  —  Cette  constellation,  située 
daps  la  Voie  Lactée  et  à  l'orient  de  la  Lyre ,  offre  quatre 
étoiles  figurant  une  grande  croix  diamétralement  opposée  aux 
Gémeaux  par  rapport  au  pôle.  Elle  est  rencontrée  au  midi 
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par  la  diagonale  de  Pégase,  passaat  par  Algénib  et  SehecU. 
Là  longue  branche  de  la  Croix  est  dirigée  vers  le  pied  d'An- 
dromède, et  la  branche  transversale  vers  la  tète  du  Dra- 
gon- 

20*".  V Aigle.  —  Cette  constellation,  située  au  midi  du  Cy- 
gne et  de  la  Lyre,  est  formée  de  six  ou  sept  étoiles,  dont  une 
primaire,  nommée  Altaxr^  et  quatre  tertiaires.  AUair  et  deux 
de  ces  tertiaires  sont  très*rapprochées ,  et  forment  une  ligne 
presque  droite  dirigée  vers  la  Couronne.  Les  deux  autres 
tertiaires,  aussi  très-rapprochées,  sont  à  l'ouest  d'il/tofr,  et 
forment  avec  elle  et  le  pied  de  la  Croix  du  Cygne  un  triangle 
presque  équiiatéral. 

21®.  Antinoiûs.  —  Cette  constellation  renferme  six  tertiai« 
res,  dont  quatre  forment  uH  quadrilatère  situé  près  de  l'Aigle 
et  au  midi.  Une  seule  est  dans  l'hémisphère  boréal ,  et  touche 
réquateur.  La  plus  orientale  est  sur  le  prolongement  de  la 
droite  menée  par  les  trois  principales  étoiles  de  l'Aigle.  Lo 
côté  boréal  du  quadrilatère ,  étant  prolongé,  passe  par  la 
queue  du  Serpent.  Le  milieu  du  prolongement  est  marqué 
par  une  tertiaire,  de  sorte  qu'il  se  trouve  dans  cet  endroit 
quatre  tertiaires  formant  une  ligne  droite  dirigée  vers  les 
têtes  d'Hercule  et  d'Ophiucus.  Le  côté  sud-ouest  du  quadrila* 
tère  fait  avec  la  sixième  tertiaire  un  triangle  équiiatéral. 

22®.  Le  Dauphin. — C'est  un  groupe  de  cinq  tertiaires  très* 
rapprochées.  Il  se  trouve  au  midi  et  sur  le  prolongement  de 
la  droite  menée  par  la  tète  et  par  l'étoile  orientale  du  Cygne. 
La  tète  du  Cygne  fait  un  triangle  isocèle  avec  le  groupe  du 
Dauphin  et  celui  de  la  Flèche. 

23®.  Le  petit  Cheval.  --C'est  un  groupe  de  quatre  petites 
étoiles  disposées  en  quadrilatère.  Il  est  rencontré  par  le  pro- 
longement de  la  ligne  passant  par  la  Lyre,  par  le  pied  de  la 
Croix  du  Cygne  et  par  le  Dauphin. 

24*  et  25*.  Le  Serpentaire  ou  OphiucuseX  le  Serpent — Ces 
deux  constellations  occupent  un  grand  espace  dans  le  ciel.  Le 
Serpent  contourne  Ophiucus  qu'il  déborde  d*un  côté  par  sa 
tête  située  sous  la  Couronne  boréale ,  et  de  l'autre  par  sa  queue 
aboutiss^mt  un  peu  au  nord  de  Téquateur  entre  l'Aigle  et 

4. 


52  COSMOGBàPHIB   (COMPLÉMENT). 

Antinous.  La  tête  est  fignrée  par  nn  Y  oblique ,  dont  la  queue 
brisée  est  formée  de  deux  tertiaires  entre  lesquelles  est  une 
secondaire  nommée  le  Cœur.  La  qoeoe  de  ÏY  se  prolonge  en 
une  file  d'étoiles  tertiaires  qui  va  en  s*abaissant  beaucoup  au- 
dessous  de  réquateur  et  se  dirigeant  vers  la  tète  du  Sagittaire. 
La  branche  inférieure  de  la  tête  de  IT  est  plus  longue  et  se 
dirige  vers  la  plus  méridionale  du  quadrilatère  d'Hercule.  La 
tête  a  et  les  épaules  p  et  x  d'Ophiucus  forment  un  triangle 
presque  équilatéral.  La  ligne  droite  menée  de  la  Polaire  à  la 
tête  du  Dragon ,  étant  prolongée  d*une  égale  quantité ,  déter- 
mine la  tète  a  d'Ophiucus ,  étoile  secondaire  voisine  de  la  tête 
a  d'Hercule ,  qui  est  tertiaire.  Ces  deux  têtes  et  les  épaules 
d'Ophiucus  forment  un  trapèze.  Près  de  la  pointe  méridionale 
de  ce  trapèze  on  voit  un  groupe  de  petites  étoiles  appelé  le 
Taureau  royal.  Les  têtes  d'Hercule  et  d'Ophiucus  sont  voi- 
sines^ mais  Ophiucus  est  représenté  droit,  la  tête  vers  le  pôle 
nord ,  taudis  qu'Hercule  est  figuré  renvei*sé  et  agenouillé,  les 
pieds  tournés  vers  le  même  pôle,  la  tête  en  bas. 

26*'.  Hercule. —  Le  quadrilatère  d'Hercule,  marqué  par 
quatre  étoiles  tertiaires,  divise  en  deux  parties  presque  égales 
la  droite  menée  de  la  Lyre  à  la  plus  brillante  de  la  Couronne. 
Une  des  diagonales  du  quadrilatère  se  dirige  au  nord  vers 
rétoile  la  plus  brillante  de  la  queue  du  Dragon ,  et  au  midi 
vers  la  tête  d'Ophiucus. 

Remarque,  Nous  omettons  les  autres  constellations  boréales, 
d'ailleurs  peu  apparentes,  et  dont  les  principales  sont  le 
Benard  et  l'Oie  entre  la  Flèche  et  le  Cygne ,  l'Ëcu  de  Sobieskl 
à  l'ouest  d'Antinous,  le  Lézard  à  l'est  du  Cygne,  le  Renne  et 
le  Messier  vers  le  pôle ,  enfin  la  Mouche  ou  le  Lis  au  nord-est 
du  Bélier. 

29.  Voici  maintenant  les  douze  constellations  zodiacales, 
que,  dans  nos  contrées,  nous  ne  pouvons  jamais  voir  qu'à 
l'est ,  au  sud  et  à  l'ouest. 

V\  Le  Bélier.  —  Cette  constellation  est  située  entre  Orion 
et  Pégase ,  au  sud  -  ouest  d'un  petit  triangle  de  trois  étoiles 
qu'on  appelle  la  Mouche.  La  tête  du  Bélier,  formée  de  trois 
étoiles,  sç  détermine  ea  prolongeant,  d'une  quantité  à  peu 
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près  égaie,  là  ligne  menée  de  Procyon  à  Àldébaran.  Elle. est 
encore  située  à  peu  près  au  milieu  de  la  ligne  joignant  les 
Pléiades  et  Algénib  de  Pégase. 

2^.  -Le  Taureau ,  les  Pléiades  ^  la  Pùussinière ,  les  Hyades. 
— -  Le  Taureau  est  une  constellation  très-remarquable  par  une 
belle  primaire  un  peu  rougeàtre,  nommée  Aldébaran  où  VŒU 
du  Taureau ,  et  par  un  groupe  de  six  étoiles  très-serrées,  nom- 
mées les  Pléiades ,  sur  le  dos  du  Taureau.  La  ligne  menée  par 
la  Polaire,  entre  la  Chèvre  et  Persée,  au  tiers  de  la  ligne  droite 
qui  les  joint,  va  passer  par  Aldébaràn^ssjïs  rencontrer  aucune 
étoile  remarquable.  La  ligne  menée  de  Tépaule  gauche  d'Orion 
(  rétoile  occidentale  du  quadrilatère)  aux  Pléiades  est  à  peu 
près  également  partagée  par  Aldébaran^  qui  termine  la 
branche  inférieure  d*un  V  oblique  formé  par  cinq  étoiles  très- 
visibles  ,  occupant  le  front  du  Taureau  et  nommées  les  Hyades. 
Ce  y  prolongé  jusqu'à  une  étoile  voisine  prend  la  forme  d'un  Y. 

Le  cAté  occidental  d'Orion ,  prolongé  au  nord  d'une  égale 
quantité,  tombe  sur  une  tertiaire,  qui  est  une  corne  du  Tau- 
reau ;  le  même  côté  plus  prolongé  aboutit  à  l'autre  corne  du 
Taureau  qui  est  aussi  la  plus  méridionale  du  pentagone  du 
Cocher.  Le  côté  le  plus  occidental  de  ce  pentagone,  étant  pro« 
longé  d'une  quantité  un  peu  plus  grande  vers  le  midi,  déter- 
mine encore  Aldébaran. 

3^  Les  Gémeatix.  —  Les  Gémeaux  forment  une  sorte 
de  parallélogramme  oblique.  Le  grand  côté  méridional  un 
peu  coudé  se  termine  par  deux  secondaires,  dont  la  plus 
orientale  9  ou  Pollux^  est  sur  le  prolongement  de  la  diagonale 
da  carré  de  la  grande  Ourse  faisant  suite  à  la  queue.  Lé  même 
côté  des  Gémeaux  est  presque  dans  la  direction  de  la  diago- 
nale d'Orion  passant  par  RigeL  L'angle  nord-est  du  parallélo- 
gramme des  Gémeaux  est  marqué  par  une  belle  primaire 
nommée  Castor ^  qui,  avec  Aldébaran ^  forme  la  base  d'un 
triangle  isocèle  dont  la  CA^vr^  est  le  sommet.  Castor  et  PoUux 
sont  les  tètes  des  Gémeaux. 

4^  VÉcrevisseoM  le  Gan<?«r.— Cette  constellation,  la  moins 
apparente  du  zodiaque,  est  sur  le  milieu  de  la  droite  qui  va 
du  Cœur  de  l'Hydre  aux  têtes  des  Gémeaux.  Elle  comprend 
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un  groupe  d'étoiles  très-petites  qu'on  nomoie  i'Étabk  on  la 
Nébuleuse. 

5%  Le  Lion. — Le  Lion  est  un  grand  trapèze  de  quatre  belles 
étoiles,  dont  deux  primaires  et  deux  secondaires,  situées  au- 
dessous  de  la  grande  Ourse.  Les  deux  primaires,  nommées 
Régulus  ou  le  Cœur  et  la  Queue^  terminent  la  base  Inférieare 
qui  se  dirige  sur  Arcturus.  Le  petit  côté  oriental  du  carré  de 
la  grande  Ourse,  étant  prolongé,  va  passer  par  le  côtéocd- 
dental  du  trapèze  qui  se  termine  à  Régulus.  Ce  même  e6té 
sert  de  base  à  un  triangle  surmonté  d'un  autre  trapèze  plus 
petit  que  le  premier.  Régulus  se  détermine  encore  en  prolon- 
geant d'une  égale  quantité  la  ligne  menée  de  Rigel  d'Orion  à 
Procyon. 

6^  La  Vierge.  —  Cette  constellation  est  formée  de  huit 
étoiles,  dont  une  primaire  nommée  VÉpi  »  et  cinq  tertiaires  en 
forme  de  V  très-ouvert.  La  diagonale  de  l'Ourse,  qui  n'a- 
boutit pas  à  la  queue,  étant  prolongée  vers  le  midi,  va  passer 
par  VÉpi  qui  se  trouve  aussi  sur  le  prolongement  du  côté 
sud-est  du  pentagone  du  Bouvier.  UÉpi  fait  un  triangle  pres- 
que équilatéral  avec  Arcturus  et  la  Qtm^  du  Lion.  Le  côté 
joignant  VÉpi  et  la  Queue  du  Lion  passe  vers  le  milieu  du  V  de 
la  Vierge,  dont  la  branche  inférieure  suit  l'écUptique  et  se 
dirige  sur  Régulus.  L'autre  branche,  qui  se  dirige  vers  la 
dernière  étoile  de  la  queue  de  la  grande  Ourse ,  se  termine  par 
une  étoile  nommée  la  Vendangeuse. 

7%  La  Balance.  •—  C'est  un  parallélogramme  situé  oblique- 
ment, et  formé  de  quatre  étoiles,  dont  deux  secondaires  nom- 
mées les  Plateaux  y  et  deux  tertiaires.  Il  se  trouve  sur  le  pro- 
longement de  la  ligne  menée  de  Régulus  à  la  branche  inférieure 
du  y  de  la  Vierge ,  et  passant  un  peu  au-dessus  de  VÉpi. 

Les  Égyptiens  et  les  Chaldéens  comprenaient  la  Balance 
dans  les  serres  du  Scorpion ,  et  réunissaient  les  deux  constel-. 
lations  en  une  seule. 

8®.  Le  Scorpion.  —  Cette  constellation  renferme  un  bon 
nombre  d'étoiles,  dont  une  seule  piimaire  nommée  Antarès 
ou  le  Camr  du  Scorpion.  La  ligne  menée  de  Régulus  à  VÉpij 
étant  prolongée  d'une  quantité  un  peu  moindre ,  détermine 
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Antarès  qoA  tm  trouve  encore  sar  le  prolongement  de  la  ligne 
menée  de  la  Lyre  un  peu  à  Test  de  la  tête  d'Ophincns.  La 
Lyre^  Antarès  et  Arcturus  font  nn  grand  triangle  isocèle 
dont  Arciurus  est  le  sommet  Antarès  est  le  eentre  d'un  are 
convexe  vers  la  Balance,  formé  de  quatre  on  cinq  étoiles,  dont 
l'une  ou  le  front  est  secondaire.  La*  queue  du  Scorpion  est 
composée  d'une  file  d'étoiles  tertiaires  et  quartaires  courbées 
en  crosse  vers  Fhorizon,  et  dont  le  bas  n'est  pas  visible  à 
Paris. 

9*.  Le  Sagittaire,  •—  Cette  constellation  se  trouve  un  peu  à 
l'orient  ùHArUarès^  en  suivant  une  direction  parallèle  àTécIlp- 
tique.  Elle  est  toujours  voisine  de  l'horison  de  Paris,  qu'elle 
n'atteint  jamais.  On  la  détermine  en  prolongeant,  d'une  quan- 
tité double,  la  droite  menée  du  milieu  du  Cygne  au  milieu  de 
rAigle ,  on  bien,  d'une  quantité  triple,  la  diagonale  du  carré 
de  Pégase  passant  par  la  tête  d'Andromède.  Le  Sagittaire 
forme  nn  trapèze  oblique ,  à  droite  duquel  est  une  file  d'étoiles 
en  ligne  courbe  imitant  un  arc  tourné  vers  le.Scorpion;  la 
Flèche  est  presque  le  prolongement  du  rayon  qui  divise  l'arc 
en  deux  parties  égales.  Au  nord-est  du  trapèze  est  un  petit 
quadrilatère  formant  la  tête  du  Sagittaire. 

10^  Le  Capricorne,  —  Cette  constellation  comprend  cinq 
étoiles,  dont  deux  tertiaires  très-voisipes  formant  la  tête,  el 
trois  quartaires  formant  la  queue.  La  tête,  dont  l'étoile  supé- 
rieure est  double,  se  détermine  en  prolongeant  dé  la  moitié 
de  sa  longueur  la  droite  menée  de  la  Lyre  à  l'Aigle,  et  la 
queue  s'obtient  en  prolongeant  d'une  égale  quantité  la  droite 
menée  du  centre  de  la  Croix  du  Cygne  au  petit  Cheval. 

1 1*  Le  Verseau.  —  Cette  constellation  est  située  sur  le  pro* 
longement  de  la  ligne  menée  de  la  Lyre  au  Dauphin ,  et  pas- 
sant au  delà  d'une  belle  primaire  nommée  Fomalhant  Le 
Verseau  offre  un  triangle  tifès-aplati,  formé  de  trois  tertiaires  ; 
la  base  perpendiculaire  à  notre  ligne  de  direction  se  prolonge 
adroite  en  une  file  d'étoiles  jusqu'à  la  tête  du  Capricorne ,  et 
se  porte  à  gauche  vers  les  étoiles  formant  l'Urne.  De  là  part 
une  ligne  sinueuse  de  très-petites  étoiles ,  figurant  l'eau  dit 
Verseau,  et  se  terminant  à  Fomalkaut  vers  Thorizon  de  Paris. 
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19*.  Les  Paissons.  Cette  oonstellatioiiy  pea  apparente,  est 
composée  de  deux  files  d'étoiles  très-petites,  représentant  la 
plupart  les  eordons  qui  attachent  les  Poissons.  Les  cordons 
forment  une  sorte  de  Y  dont  les  branches  sinueuses  se  réunis- 
sent à  une  tertiaire  nommée  le  Nceud^  et  qu'on  obtient  en 
prolongeant  d'une  égale  quantité  la  ligne  menée  do  pied 
d'Andromède  à  la  tête  du  Bélier.  Le  Poisson  boréal  est  placé 
fious  Andromède,  et  roceidental  sous  le  carré  de  Pégase. 

30.  Les  anciens  astronomes  distinguaient  seulement  quinze 
constellations  australes ,  savoir  :  la  Baleine^  OrioUj  VÉridan^ 
le  Lièvre^  le  petit  Chien ^  le  grand  Chien ^  le  Vaisseau, 
V Hydre  j  la  Coupe  y  le  Corbeau^  le  Centaure  j  XeLoup^  YAutel, 
la  Couronne  australe  et  le  Poisson  austral;  les  modernes  en 
ont  ajouté  trente.  Nous  ne  parlerons  que  des  premières,  en 
nous  bornant  même  aux  plus  intéressantes  pour  nous. 

Orion,  —  Cette  constellation  est  la  plus  belle  du  ciel,  tant 
par  sa  grande  étendue  que  par  le  nombre  de  ses  étoiles  bril- 
lantes, où  l'on  distingue  deux  primaires,  cinq  secondaires,  etc. 
Elle  est  située  au-dessous  du  Cocher,  un  peu  plus  bas  que  le 
milieu  de  Tespace  compris  entre  les  Gémeaux  et  le  Taureau. 
La  perpendiculaire  menée  par  l'étoile  polaire  à  la  ligne  qui 
la  joint  au  côté  des  gardes  delà  grande  Ourse,  passe  d'abord 
par  le  Cocher,  puis  rencontre  Orion.  Cette  constellation  forme 
un  grand  quadrilatère  presque  également  divisé  par  l'équa- 
teur,  et  dont  les  deux  diagonales  sont  terminées.  Tune  par 
deux  primaires,  V Épaule  droite  et  Rigel  ouïe  Pied  gauche, 
l'autre  par  deux  secondaires.  Au  milieu  du  quadrilatère  sont 
trois  secondaires  très- rapprochées  en  petite  ligne  oblique, 
nommée  le  Baudrier  ^  les  trois  Bois ,  ou  encore  le  Bâton  Me 
Jacob.  Cette  ligne  se  dirige  au  nord-est  sur  Aldébaran ,  et  au 
sud-est  sur  Sirius.  On  voit  au-dessous  une  antre  petite  ligne 
perpendiculaire  dessinée  par  cinq  étoiles  très-serrées ,  qu*on 
nomme  VÉpée, 

Le  Poisson  austral ^sitaé  sous  le  Verseau,  s'élève  très-peu 
au-dessus  de  l'horizon  de  Paris  ;  il  contient  une  belle  primaire 
nommée  Fomalhaut  ou  la  Bouche ,  sur  le  prolongement  de 
la  ligne  menée  de  l'Aigle  à  la  queue  du  Capricorne ,  on  en- 
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eore  sur  celui  do  côté  occidental  de  Pégase.  Nous  ne  la  voyons 
qu'en  automne,  et  près  du  sud. 

La  Baleine  n'a  de  remarquable  que  Tétoile  changeante  dé- 
signée par  la  lettre  o.  La  ligue  dirigée  de  la  ceinture  d'An- 
dromède à  la  tête  du  Bélier  va  passer  par  une  secondaire 
formant  la  Mâchoire  de  la  Baleine;  et  la  perpendiculaire, 
menée  à  cette  ligne  par  la  secondaire,  va  passer  par  l'étoile 
changeante. 

Le  grand  Chien  ^  situé  au  sud-est  d'Orion,  se  compose  de 
Sirius ,  la  plus  belle  étoile  du  ciel ,  et  de  cinq  secondaires.  La 
ligne  qui  joint  Aldébaran  au  Baudrier  d'Orion,  étant  prolon- 
gée d'une  égale  quantité,  aboutit  à  Sirius. 

1»%  petit  Chien  offre  une  belle  primaire  nommée  Procyon^ 
située  au  nord  de  Sirius;  elle  forme  un  triangle  équilatéral 
avec  Sirius  et  VÉpaule  droite  d'Orion. 

VÉridan  se  compose  d*une  traînée  sinueuse  d^étoiles  qui, 
partant  d*Orion,  aboutit  à  une  belle  primaire  nommée ilcAar- 
nor^  à  31**  ^  du  pôle  austral. 

Nous  terminerons  par  V  Hydre  ^  constellation  occupant  une 
grande  étendue  de  l'horizon  sous  TÉcrevisse,  le  Lion,  la  Vierge 
et  la  Balance.  Le  Co^r  de  l'Hydre  est  une  belle  primaire  pres- 
que située  sur  le  prolongement  du  petit  côté  du  Lion  passant 
par  Réffulus, 

L'Hydre  porte  sur  son  dos  les  deux  constellations  nommées 
le  Corbeau  et  la  Coupe. 

31.  Nous  venons  seulement  d'indiquer  les  alignements  les 
plus  remarquables;  mais  il  est  fhcile  d'en  trouver  beaucoup 
d'autres  en  étudiant  les  cartes  célestes  ou  planisphères.  La 
règle  générale  à  suivre ,  pour  reconnaître  une  étoile  qu'on 
aperçoit  dans  le  ciel ,  est  d'en  chercher  deux  bien  connues 
situées  en  ligne  droite^  ou  formant  un  triangle  avec  celle  dont 
il  s'agit,  puis  de  comparer  ses  distances  respectives  aux 
deux  autres;  effectuant  alors  des  yeux ,  sur  la  carte,  les  mê- 
mes alignements  et  les  mêmes  comparaisons  de  distances,  on 
tombera  nécessairement  sur  l'étoile  que  l'on  cherche,  à  moins 
que  ce  ne  soit  une  des  planètes.  Mais  les  étoiles  s'en  distin- 
guent fort  aisément  par  la  scintillation  (46). 
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Il  fimt  d'ailleoro,  autant  que  possible,  prendre  la  Poloiie 
pour  base  d'opération,  Tare  qui  la  joint  avec  celle  en  que&h 
lion  étant  un  méridien  céleste. 

Enfin ,  il  faut  bien  se  rappeler  que  les  étoiles,  en  vertu  du 
mouvement  diurne,  changent  progressivement  de  place  dans 
le  ciel,  tout  en  conservant  leurs  distances  et  configurations 
respectives,  et  que  par  conséquent  telle  droite  idéale,  moiée 
par  deux  étoiles ,  devient  successivement  horizontale,  plus 
iHi  moins  inclipée  et  même  verticale,  ce  qu*on  n'a  pu  repré- 
senter sur  les  cartes.  Os  variations  affectent  surtout  d'une 
manière  très-senslble  les  constellations  voisines  du  pôle. 

32.  Dans  nos  contrées,  c'est  la  constellation  de  la  Grande 
Ourse  qu'il  faut  d'abord  bien  s'attacher  à  connaître ,  parce 
que,  à  l'iiide  des  alignements  et  des  cartes,  elle  sert  à  détermi- 
ner, de  proche  en  proche,  toutes  les  autres,  Indiquées  ci-après 
dans  l'ordre  le  plus  favorable  à  leur  étude  (quand  elles  tout 
d'ailleurs  au-dessus  de  Thorizon)  : 

La  grande  Ourse,  la  Polaire  et  la  petite  Ourse,  le  Dragon, 
Cassidp^e ,  Pégase,  Andromède ,  Persée ,  le  Lion,  Orion ,  Si- 
rius ,  les  Gémeaui ,  le  Taureau ,  le  Cocher,  le  Cygne ,  la 
Lyre,  Arcturus  et  le  Bouvier,  le  Serpent,  le  Scorpion,  Pro- 
cyon.. 

On  peut  observer  le  ciel  dans  toutes  les  nuits  sereines;  ce- 
pendant on  doit  préférer  celles  d'automne  et  d'hiver,  qui  sont 
plus  longues  et  dépourvues  de  toute  lueur  de  crépuscule.  Deux 
nuits  sereines,  en  octobre  et  en  mars,  sufiisent  pour  faire 
connaître  toutes  les  constellations  visibles  à  Paris.  On  s'atta- 
che d'abord  a  connaître  les  étoiles  les  plus  brillantes,  savoir  : 
les  primaires  et  les  secondaires  ;  alors  on  ^  autant  de  points 
de  repère  facilitant  la  connaissance  des  étoiles  voisines. 

A  Paris,  en  février  et  mars,  de  9  à  1 0  heures  du  soir,  on 
découvre  jusqu'à  douze  primaires,  Sirius,  Procyon,  la  Chè- 
vre, Aldébaran,  Arcturus,  l'Épi  de  ja  Vierge,  le  Coeur  de 
l'Hydre,  l'Epaule  droite  d'Orion,  les  Gémeaux  et  Régulus.  £n 
juin,  à  la  même  heure,  c'est  l'étoile  Arcturus  qui  est  la  plus 
brillante. 
33.  Lorsqu'on  examine  attentivemciit  |a  voâte  céleste , 
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même  à  l'œil  un ,  <m  reconiiatt  qae  les  étoilet ,  loin  d'être  as* 
sez  régulièrement  distribuées,  comme  un  premier  regard 
semble  l'indiquer,  sont,  au  contraire,  fort  Inégalement  réparr 
ties.  C^taines  places  sont  très-garnies  d'étoiles,  d'autres  pla** 
ces,  nommées  communément  nids  à  charbon,  en  sont  totale- 
ment dépourvues.  La  région  du  ciel  la  plus  brillante,  par  le 
grand  nombre  de  belles  étoiles  qui  la  décorent,  est  celle 
qui  comprend  la  constellation  d'ûrion.  Mais  c'est  en  appro^ 
chant  des  bords  de  la  Voie  Lactée  que  le  nombre  des  étoiles 
prend  un  accroiisfsement  prodigieux  (Cosmographie,  n""  164). 

On  sait  que  la  Voie  Lactée  est  une  zone  lumineuse  et 
blanchâtre  entièrement  composée  d'étoiles  de  11*  ou  de  13* 
grandeur,  amoncelées  par  milliers.  Elle  enveloppe  la  sphère 
céleste  presque  dans  la  direction  d*un  grand  cercle  coupant 
récliptique  vers  les  deux  solstices.  La  Yole  Lactée  embrasse 
la  queue  du  Scorpion ,  et  de  là  se  divise  en  deux  branches  : 
l'une  se  dirige  au  pord-est  verç  le  Sagittaire,  TÉcu  de 
Sobieski,  l'Aigle,  la  Flèche  et  l'Oie  ;  Tautre  se  dirige  au  nord 
en  passant  sur  le  pied  et  Tépaule  orientale  d'Qpbiucos,  le 
Taureau  royal,  le  Cygne,  et  rq'oint,  à  la  queue  du  Cygne,  la 
première  branche  dont  elle  s'est  peu  écartée.  La  Voie  Lactée 
traverse  ensuite  Céph^,  Cassiopée,  Persée,  les  deux  cdtés 
inférieurs  du  pentagone  du  Cocher,  les  pieds  des  Gémeaux , 
la  Licorne,  le  Vaisseau,  I4  Croix  du  sud,  une  partie  du  Cen- 
taure, et  reyient  enfin  à  la  queue  du  Scorpion. 
Laplace  admet  qu'il  peut  exister  10  milliards  d'étoiles. 
34.  Les  savants  ne  sont  pas  tout  à  fait  d'accord  sur  l'ori- 
gine des  figures  et  du  nom  des  constellations,  qui,  bien 
qu'arbitraires  en  elles-mêmes,  sont  évidemment  liées  entre 
elles,  ainsi  qu'avec  l'histoire,  la  religion  et  les  usages  des 
anciens  peuples.  Toutefois,  il  paraît  certain  que  nous  devons 
aux  Grecs  les  constellations  boréales  et  australes ,  se  ratta- 
chant d'une  manièi'e  si  frappante  à  presque  toutes  leurs  fa- 
bles. D'ailleurs ,  la  plupart  portent  le  nom  de  leurs  dieux 
ou  demi-dieux,  ou  sont  relatives  aux  nombreuses  aventu- 
res de  Jupiter.  Nous  n'entrerons  dans  aucun  détail  sur  la 
source  particulière  de  pes  c<mst43llations,  dont  on  a  donné  d^s 


60  COSHOGBAPHIB  (cOll^LElfENT). 

explications  si  diverses,  quoique  toutes  basées  sur  les  fables 
des  Grecs.  Quant  aux  constellations  zodiacales,  il  est  presque 
incontestable  que  les  Égyptiens  en  sont  les  inventeurs ,  puis- 
que rÉg^'pte  est  le  seul  pays  offrant  la  série  des  phénomè- 
nes auxquels  on  y  fait  .allusion.  £n  outre,  ces  constellations 
étaient  représentées  dans  tous  leurs  temples,  et  faisaient  es- 
sentiellement partie  de  la  religion  du  pays.  Les  consi- 
dérations suivantes  donnent  le  plus  grand  poids  à  cette 
opinion. 

On  sait  que  Tinondation  du  Nil  est  due  aux  pluies  abon- 
dantes qui  tombent  en  Abyssinie  loi*sque  le  soleil  atteint  le 
tropique  boréal.  C*est  sans  contredit  le  phénomène  le  plus 
important  pour  TÉgypte,  qui  lui  doit  sa  fertilité.  Aussi ,  le 
fleuve  recevait  un  culte  public,  et  toute  la  mythologie  égyp- 
tienne se  rattachait  intimement  à  ce  phénomène  annuel,  ainsi 
qu'aux  mouvements  célestes  annonçant  et  réglant  son  retour. 
Le  Nil  commence  donc  à  croître  quelques  jours  après  le  sol- 
stice d*été,  point  de  départ  de  l'année  solaire  égyptienne  ^  et 
bientôt  se  répand  sur  toute  la  plaine  qu'il  va  fertiliser.  Les 
travaux  cessent  pendant  les  trois  mois  que  dure  l'inondation. 
Alors ,  dit  le  grand  Bossuet ,  le  Nil  devient  à  la  fois  le  pro- 
tecteur et  le  nourricier  des  habitants  qui  restent  renfermés 
dans  les  villes  rehaussées  par  d'immenses  travaux. 

Nous  allons  maintenant  exposer  l'interprétation  du  savant 
Dupuis,  concernant  le  zodiaque,  en  avertissant  toutefois  d'a- 
vance que  nous  n'adoptons  pas  l'antiquité  de  15  000  ans 
qu'il  lui  attribue,  quoique  la  proposant  avec  doute. 

A  l'origine  des  signes,  dit  Dupuis ,  le  soleil  atteignant  sa 
plus  grande  hauteur,  lors  du  solstice  d'été,>se  trouvait  dans 
la  constellation  du  Capricorne.  On  le  comparait  donc  aux 
chèvres  qui  aiment  à  se  reposer  sur  les  hauteurs  escarpées; 
en  effet,  le  Capricorne  est  Ûg^xré  dans  lattitudedu  repos, 
et  sa  queue  de  poisson  annonce  que  l'inondation  doit  bientôt 
commencer  (milieu  de  juillet).  Le  Verseau  est  le  signe  de  l'i- 
nondation complète  en  août;  les  Poissons  indiquent  que  les 
eaux  ont  atteint  leur  plus  grande  hauteur,  ce  qui  arrive  en 
septembre.  Le  Bélier  marque  le  mois  d'octobre ,  époque  où 
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les  eaux  retirées  abandounent  aux  troupeaux  d'abondants 
pâturages.  Le  Taureau  désigne  le  mois  de  novembre,  temps 
du  labourage ,  qui  se  fait  en  Egypte  seulement  avec  des 
bœufs.  Les  Gémeaux^  les  Chevreaux  ou  les  Amants  indi- 
quent l'époque  de  la  germination  et  des  productions  nouvel- 
les, c'est-à-dire,  le  mois  de  décembre  pour  l'Egypte.  Le 
Cancery  qui  vient  ensuite ,  désigne  le  solstice  d'biver  ou  le 
mois  de  janvier;  et,  en  effet,  le  retour  du  soleil  vers  les 
signes  supérieurs  est  bien  caractérisé  par  la  marche  lente  et 
rétrograde  de  VÉcrevisse.  Le  Lion  est  le  symbole  du  mois  de 
février,  où  la  végétation  est  dans  toute  sa  force.  Le  roi  des 
animaux ,  sortant  alors  du  désert ,  semble  ramener  les  cha- 
leurs. La  Vierge  et  son  Épi  désignent  le  mois  de  mars  où 
Ton  moissonne  en  Egypte.  La  Balance  indique  l'équinoxe 
du  printemps,  ou  l'égalité  des  jours  et  des  nuits  au  com- 
mencement d'avril.  Le  Scorpion  marque  le  mois  de  mai , 
époque  des  maladies  contagieuses  causées  par  les  grandes 
chaleurs  et  par  les  vents  empestés  d'Ethiopie.  Cette  fiction 
provient  de  la  funeste  influence  qu'on  attribuait  au  hideux 
animal.  Enfin,  le  Sagittaire  désigne  le  mois  de  juin  termi- 
nant l'année.  On  le  représentait  armé  d'un  trait  et  poursui- 
vant le  Scorpion,  comme  pour  le  faire  servir  de  symbole  aux 
vents  du  nord,  qui,  s'éievant  toujours  en  juin  et  repoussant 
ceux  du  sud ,  purifient  l'air,  et  sont  comme  les  précurseurs 
du  solstice  et  de  l'inondation.  Le  Sagittaire  avait  deux  faces, 
comme  le  Janus  des  Bomains,  l'une  regardant  les  signes 
écoulés,  et  Tautre  ceux  de  l'année  nouvelle,  il  est  encore  à 
remarquer  que,  par  une  des  propriétés  des  langues  orientales  j 
ies  noms  des  1 2  signes  du  zodiaque  désignaient  à  la  fois  les  mois, 
les  animaux  des  constellations  et  l'action  propre  à  chacun  d'eux. 
En  outre,  ces  noms  étaient  ceux  de  douze  divinités  égyptiennes. 
Les  Egyptiens  ont  trois  saisons,  chacune  de  quatre  mois, 
savoir  :  la  saison  de  l'inondation  commençant  en  juillet, 
celle  du  labourage  en  novembre,  et  celle  des  moissons  en 
mars.  Or,  d'après  le  système  de  Dupuis,  ces  trois  saisons,  à 
l'origine  des  signes,  commençaient  avec  le  Capricorne,  le 
Taureau  et  ia  Vierge  ^  et  les  constellations  voisines  semblçnt 
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monter  à  6  à  8  000  ans,  ne  date  que  du  règne  de  Trajan , 
d'après  les  inscriptions.  Enfin,  la  légende  de  plusieurs  au- 
tres zodiaques  porte  expressément  que  la  construction  a  eu 
lieu  sous  tel  empereur,  d'où  il  résulte  que  tous  les  zodiaques 
sont  d'une  date  bien  moins  ancienne  que  les  pyramides  d'É- 

gypte. 

S  3.  Étoiles  changeantes.  Étoiles  doubles.  Nébtdeuses. 

36.  On  a  remarqué  de  grandes  variations  dans  l'éclat  appa- 
rent ou  la  grandeur  de  plusieurs  étoiles  nommées  pour  cette 
raison  étoiles  changeantes.  Si  Ton  pouvait  évaluer,  par  des 
expériences  précises  dephotométrie,  l'éclat  de  chaque  étoile, 
on  serait  toujours  en  mesure  de  constater  avec  certitude  les^ 
changements  qui  surviendraient  dans  leur  éclat.  Mais  on  n'es! 
pas  encore  fixé  sur  la  loi  des  rapports  photométriques  d( 
diverses  grandeurs.  D'après  les  expériences  faites  sur  un  pel 
nombre  d'étoiles ,  Herschel  adopte  provisoirement  les  rappoi 
suivants  : 
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Plusieurs  astronomes  admettent  que  l'intensité  de  la 
mière  d'une  étoile,  dans  chaque  ordre  de  grandeur,  est  la  m< 
tié  de  la  lumière  de  l'étoile  de  l'ordre  précédent  ;  d'où  il  résul- 
terait qu'une  étoile  de  première  grandeur  devrait  être  reculée 
à  une  distance  362  fois  plus  considérable  pour  nous  apparaiti*6 
comme  une  étoile  de  seizième  ordre.  Or,  la  lumière  des  étoiles 
les  plus  voisines  de  la  terre  met  au  moins  six  ans  pour  arriver 
jusqu'à  nous  (Cosmographie,  n*"  27).  Donc,  dans  l'hypothèse 
précédente,  il  doit  y  avoir  des  étoiles  de  16*'  grandeur  dont  la 
lumière  met  au  moins  1  000  ans  pour  parvenir  à  la  terre. 
Mais  si  Ton  remonte  jusqu'aux  plus  petites  nébuleuses  qui  se 
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rooDter  à  6  à  8  000  ans,  ne  date  que  du  règne  de  Trajan , 
d'après  les  inscriptions.  Enfin,  la  légende  de  plusieurs  au- 
tres zodiaques  porte  expressément  que  la  construction  a  eu 
lieu  sous  tel  empereur,  d'où  il  résulte  que  tous  les  zodiaques 
sont  d'une  date  bien  moins  ancienne  que  les  pyramides  d'É- 

gypte- 
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36.  On  a  remarqué  de  grandes  variations  dans  l'éclat  appa- 
rent ou  la  grandeur  de  plusieurs  étoiles  nommées  pour  cette 
raison  étoiles  changeantes.  Si  Ton  pouvait  évaluer,  par  des 
expériences  précises  dephotométrie,  l'éclat  de  chaque  étoile, 
on  serait  toujours  en  mesure  de  constater  avec  certitude  les 
changements  qui  surviendraient  dans  leur  éclat.  Mais  on  n'est 
pas  encore  fixé  sur  la  loi  des  rapports  photométriques  des 
diverses  grandeurs.  D'après  les  expériences  faites  sur  un  petit 
nombre  d'étoiles ,  Herschel  adopte  provisoirement  les  rapports 
suivants  : 
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Plusieurs  astronomes  admettent  que  l'intensité  de  la  \a\ 
mière  d'une  étoile,  dans  chaque  ordre  de  grandeur,  est  la  moi- 
tié de  la  lumière  de  l'étoile  de  l'ordre  précédent  ;  d'où  il  résul- 
terait qu'une  étoile  de  première  grandeur  devrait  être  reculée 
à  une  distance  362  fois  plus  considérable  pour  nous  apparaîtra 
comme  une  étoile  de  seizième  ordre.  Or,  la  lumière  des  étoiles 
les  plus  voisines  de  la  terre  met  au  moins  six  ans  pour  arriver 
jusqu'à  nous  (Cosmographie,  n""  27).  Donc,  dans  l'hypothèse 
précédente,  il  doit  y  avoir  des  étoiles  de  16'  grandeur  dont  la 
lumière  met  au  moins  1  000  ans  pour  parvenir  à  la  terre. 
Mais  si  l'on  remonte  jusqu'aux  plus  petites  nébuleuses  qui  se 
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rement  de  934  jours.  Mais  l'étoile  ne  reprend  pas  toqjout^  i^ 
même  éclat  ;  en  outre,  elle  resta  invisible  pendant  4  ang,  depuis 
octobre  177?  jusqu'en  décembre  1776. 

L'étoile  Algol  ou  S  de  Persée  offre  des  variations  bira  plus 
rapides.  A  son  maximum  d'éclat  elle  parait  copoime  une  étoite 
de  T  grandeur,  puis  met  2^  4*'  à  décroître  jusqu'à  son  minimum 
ou  h  l'éclat  d'une  étoile  de  4®  grandeur.  Alprs  elle  reçommencfs 
à  croître  jusqu'à  son  maximum^  qu'elle  atteint  en  s'*  ^,  de  pa- 
nière que  sa  période  est  seulement  de  2^  20^  48""  • 

L'étoile  X  du  Cygne  pasfse  par  toi|5  les  degrés  depu^  1% 
St  grandeur,  qui  est  son  maximum^  j(|^u'à  4^yenir  pre^iie 
Invisible.  Sa  période,  qui  est  de  396^,  offre  quelquefois  des  ir- 
régularités ^  car  l'étoile  était  presque  invisible  dans  les  années 
1699,  1700  et  1701 ,  apx  époques  où  elle  aurait  dû  paraître 
4fU)s  son  plus  grand  écl£it. 

38.  Croodriçhe ,  qui  a  découvert  les  vapiaticms  d'éclat  de  plu- 
sieurs étoiles,  suppose  qu'elles  sont  produites  par  de^  satellites 
pu  corpç  opaques,  qui,  s'iaterposant  entre  nous  e|  l'étoile^  npus 
pa  dérobent  un^  partie  plus  ou  moins  grande.  Mais  cette  opi- 
Bion,qi}'Herscbel  semble  partager,  ne  saurait  être  admise. 
Car  alors  V éclipse  produite  par  le  natellitp  serait  toujours  pro^ 
gressive,  et  présenterait  des  apparences  symétriques  nu  jcom- 
naencemi^Dt  et  à  la  fin ,  ce  qu'on  n'a  jamais  observé.  D'autres 
ont  prétendu  que  c^s  variations  d'éclat  sont  produites  par 
des  taches  t;rès-étendues,  situées  à  la  surface  des  étoiles ,  qui 
nops  }e$  présentent  pé|rio4iquement  en  toiimant  sur  elles- 
IX)émes»  Enfin  Maupertujs  suppose  ces  étoiles  aplatijes,  de  swte 
qu'en  tournant  elles  doivent  nous  offrir  tantôt  le  plat,  tmitôt 
le  tranchant  du  disque. 

Au  reste ,  la  cause  de  lees  variations  nous  est  encore  totale- 
inent  incoqpue ,  et  les  écart?  signalés  plus  haut  montrent  que 
}a  période  peut  éprouver,  dans  son  étendue  et  dans  sa  duréei 
des  modiQcations  déterminées  par  d^s  causes  physiques  qqe 
jious  ne  connaissons  pas  davantage. 

i^QUS  donnons  ci-desspqs,  d'après  Qersohel)  le  tableau  des 
principales  étoilfss  d^qt  les  changçin^nt^  périodiques  ont  été 
observés  jusqu'à  ce  jour. 
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'^  Les  lettres  B,  FI  et  M  se  rapportent  aux  catalogues  de  Bode,  de  1 
Flamiteed  et  de  Mayer.                                                                         1 

39.  Les  étoiles  changeantes  non  périodiques  sont  celles 
doat  l'éclat  a  augmenté  ou  diminué  depuis  l'époque  des  an- 
ciennes observations.  Toutefois  nous  n'avons  pu  reconnaître 
ces  changements  d'éclat  que  dans  un  très-petit  nombre  d'étoiles^ 
dont  l'état  actuel  contredit  les  c^ertions  du  poète  Aratus.  Par 
exemple,  Aratus  dit  que  la  Lyre  ne  contient  aucune  étoile  pri- 
maire, que  les  étoiles  du  Bélier  sont  presque  aussi  grandes  que 
celles  du  Triangle,  etc.  Or,  Wéga  de  la  Lyre  est  une  des  plus 
brillantes  primaires ,  et  les  étoiles  du  Triangle  sont  bien  plus 
faibles  que  celles  du  Bélier.  11  est  vrai  qu' Aratus  est  tombé 
dans  un  grand  nombre  d'erreurs  ;  mais  Hipparque ,  qui  les  a 
relevées  avec  soin ,  n'eût  pas  manqué  de  le  faire  pour  les  étoiles 
dont  il  s'agit ,  et  son  silence  parait  être  une  preuve  convain- 
cante qu'Aratus  avait  raison.  On  a  conclu  de  même  que 
rétoile  a  des  Gémeaux  est  maintenant  bien  plus  faible  qu'au- 
trefois. Les  étoiles  peuvent  donc  diminuer  d'intensité,  et 
notre  soleil,  qui  est  une  étoile,  pourrait  aussi  diminuer  d'in- 
tensité et  même  finir  par  s'éteindre.  Mais  le  fait,  quoique 

5. 


96  COSMOGBAPHIX  (çOHPLÉMENT). 

rement  de  334  jours.  Mais  TétoUe  ne  reprfip'*  , 

même  éclat  ;  en  outre,  elle  resta  invisible  09^/ 

oetobre  1772  jusquen  décembre  1776.,  //  *^ 

L'étoile  Algol  ou  6  de  Persée  offre''  /  ,        . , 

,,       .  j,'  1  *.  i  '/  simplement  les 

rapides,  A  son  maximum  d  éclat  f  //  ^  ^  , 

^  «.        j  .       *  -vi  ^h    j  '  '  '/  âJ'w  tout  a  coup 

de  2  grandeur,  pujs  met  2U^*  a  d^    /  .      ,      '^ 

-.      P'  1  *  j»        *  -i   j    ^c  /  ^ou  moms  long- 

ou  a  1  éclat  d  une  étoile  de  4  g»^    /  /  ^     ,    .. 

s      ..     .        ,,  •        .  /  /  oe  des  étoiles,  ont 

àcroîtrejusquason  moa^tm?     //  ,^  .,  ' 

,  .  ,      ^  ^  .re  étoile  temporaire 

Diere  que  sa  période  est  pe»  ,  .^     „      ,  j**^ 

T»  *  .1       j     r.  -1  subite,  l'an  125  avant 

L  étoile  y  du  Cygne     •  m,.     «• 

,    '^      .     j'      ■  *  célèbre  Hipparque  son  cala- 

it grandeur,  qm  est  f  „  .        r ,       «    ^ 

,.,,,«,.,  1  que  1  on  connaisse.  L  an  389  de 

invisible.  Saperiod*^  a       a  va-  i  ♦  -i        •      « 

è    1    'f-^  •        V'  wSde  a  delAigleuneetoiIe  qui,pen. 

1^9      700   t  ^'"*  ^'^^'^^  ^®  Vénus,  puis  disparut  eotiè- 

dans  son  plu?      '^'^^^^^  ^  ^^^'  ^^^  ^*^^^®  ^"^^^  brillante  apparut 

Ct!nt*     df^^^  constellation  du  Serpentaire  et  fut  visible 

.      *  ,.    y/^/ifl.  Mais  la  plus  célèbre  des  étoiles  temporaires 

!j^^î  Apparut  en  1572  dans  la  constellation  de  Gassio- 
OU  cor''  /î  r 
'      ,    ^>\.  subitement  que  le  fameux  astronome  danois  Tycho- 

.      /'  sor^^^  ^^  s°^  observatoire,  dans  la  soirée  du  1 1  no- 

^      ^^  ^^'  ^^  groupe  de  personnes  occupées  à  regarder 

^'je  en  question ,  alors  aussi  brillante  que  Sirius.  Or,  il 

^ ti-ait  certainement  aperçue  si  elle  eût  été  visible  une  demi- 

Lffe  auparavant.  L'étoile  continua  de  croître  en  éclat  jusqu'à 

jjfpasser  celui  de  Jupiter  en  opposition,  et  se  laisser  voir  en 
plein  midi.  Dès  le  mois  de  décembre,  elle  diminua  graduelle- 
ment jusqu'en  mars  1574,  époque  de  sa  disparition.  Cette 
même  étoile  offrit  en  outre  des  variations  très-remarquables 
dans  sa  coloration;  car  sa  lumière,  d'abord  parfaitement 
l)lancbe  et  du  plus  vif  éclat,  s'affaiblit  en  devenant  jaunâtre, 
puis  rougeâtre,  et  enHn  d'un  blanc  livide  qui  persista  jusqu'à 
Ventière  disparition  de  l'étoile.  Comme  les  corps  terrestres  que 
nous  voyons  s'enflammer,  brûler  et  s'éteindre ,  nous  offrent 
exactement  les  mêmes  apparences,  on  a  supposé  que  cette 
étoile  était  un  corps  incandescent ,  et  que  les  différents  degrés 
de  la  combustion  produisaient  les  variations  de  sa  couleur. 

Les  étoiles  temporaires ,  ainsi  que  les  taches  variables  du 
soleil,  montrent  combien  était  erroné  le  fameux  principe 
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<3ciens,que  les  deux  étaient  incorruptibles  j 
Ne  pouvait  arriver  rien  de  nouveau  dan^  le 

^oiles  «ont  blanches  :  celles  qui  offrent 

iltes  étoiles  colorées.  Elles  sont  eq 

naeut  bleues.  Tayior  aperçut  dan9 

^  ^toile  visible  en  plein  jour ,  qui 

u  un  beau  rouge.  Nous  venons  de 
.le  temporaire  de  Gassiopée  avait  en- 
grandes  variations  dans  sa  couleur.  Mai9 
.lit  observé  des  étoiles  permanentes  qui  onl 
w  couleur  avec  le  temps.  Sirius ,  par  exemple,  la  plus 
.  étoile  du  ciel ,  était  autrefois  classé  parmi  les  étoiles 
rouges;  or,  il  est  aujourd'hui  du  blanc  le  plus  vif  et  le  plus 
éclatant.  On  ne  connaît  pas  la  cause  d'un  {^énomène  aussi 
extraordinaire,  dont  l'explication,  comme  celle  de  tant  d'au* 
très,  est  réservée  aux  siècles  à  venir. 

42.  Nous  avons  vu  (Cosmographie,  n'  162)  que  les  étoiles 
doubles  sont  des  groupes  de  deux  étoiles  très-rapprochées 
réunies  par  des  lois  particulières.  En  général,  on  appelle 
étoiles  multiples  les  groupes  composés  d'étoiles  très-voisines , 
formant  un  système  à  part  en  mouvement  autour  de  leur 
centre  commun  de  gravité.  La  lumière  de  ces  systèmes  steN 
laires  est  le  résultat  de  la  lumière  propre  à  chacun  de  leurs 
éléments,  qui  sont  presque  toujours  de  couleur  dijfférente. 
Ainsi  la  plupart  des  étoiles  doubles  offrent  le  contraste  des 
couleurs  complémentaires,  la  plus  grande  étant  rouge  ou  jaune, 
tandis  que  la  plus  petite  affecte  une  nuance  bleuâtre  ou  ver^ 
dâtre  très-prononcée.  Ainsi,  par  exemple,  dans  l'étoile  i du 
Cancer  et  dans  la  1 3'  de  la  Baleine,  la  grande  étoile  est  jaune, 
la  petite  est  bleue  ^  dans  y)  dé  Persée  la  grande  est  rouge ,  la 
petite  est  d'un  bleu  sombre;  dans  y  d'Andromède  et  dans  a 
d'Hercule,  la  grande  est  rougeâtre^  la  petite  est  verte;  dans 
0  d'Ophiueus ,  la  grande  est  rouge  et  la  petite  est  bleue ,  etc. 
Le  grand  nombre  d'étoiles  bleues  ou  vertes  qu'on  observe  dans 
les  groupes  binaires  avait  d'abord  fait  conjecturer  à  M.  Arago 
que  la  couleur  bleue  ou  verte  de  la  petite  étoile  pouvait  n'être 
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pas  réelle ,  mais  proTenir  d'une  illnslon  eaiiséé  par  te  contraste 
des  couleurs  complémentaires.  Car  on  sait  par  expérience 
qu'une  faible  lumière  blanche  parait  verte,  dès  qu'on  en 
approche  une  forte  lumière  rouge  ^  et  parait  bleue  dans  le  yoi- 
Sinage  d'une  forte  lumière  jaunâtre.  Or,  pour  vérifier  si  la 
petite  étoile  d'un  groupe  binaire  est  réellement  bleue  ou  Verte, 
il  sufBt  d'ajuster  dans  là  lunette  un  petit  écran  ou  un  fli  mas** 
quant  la  grande  étoile.  Dès  lors  la  petite  étoile ,  s'apereevant 
seule,  doit  redevenir  blanohe,  s!  la  couleur  primitive  était 
factice.  Mais  si  la  petite  étoile  conserve  sa  couleur  bleue  ou 
verte  f  ce  qui  est  le  cas  le  plus  général ,  il  est  alors  certain  que 
sa  lumière  a  bien  en  propre  la  teinte  que  nous  lui  voyons. 
Comme  la  couleur  bleue  ou  verte  appartlmt  réellement  à  là 
plupart  des  étoiles  faisant  partie  d'un  système  stellaire ,  par 
une  exception  remarquable  aux  60  mille,  étoiles  isolées  des  ca« 
talogues  qui  n'offrent  pas  ces  deux  couleurs,  on  parait  en 
droit  de  conclure  que  les  étoiles  multiples  se  trouvent  seules 
dans  les  conditions  nécetuaires  à  l'émission  d'une  lumière 
bleue  ou  verte.  Il  ne  semble  pas  probable  que  la  couleur  bleue 
ou  verte  de  la  plus  petite  étoile  provienne  d'un  affaiblissement 
dans  la  combustion,  et  indique  que  ces  étoiles  soient  des  soleils 
déjà  en  voie  de  décroissance.  Au  reste,  ce  phénomène  est 
observé  depuis  un  trop  petit  nombre  d'années ,  pour  qu'on 
puisse  espérer  d'en  trouver  de  nos  Jours  une  explication  satis^ 
faisante. 

43.  On  sait  (Cosmographie,  n^  164)  qu'on  appelle  en  géné- 
ral nébuleuses  des  taches  blanchâtres  plus  ou  moins  lumineuses, 
mais  de  formes  très- variées,  qu'on  remarque  dan^  certaines  par* 
tiesdu  cieL  La  plupart  des  nébuleuses  occupent  une  large  zone 
dont  la  direction  est  à  peu  près  perpendiculaire  à  la  Voie  Lactée. 
Wi  Hersohel  a  ikit,  à  l'aide  de  ses  poissants  télescopes,  un  beau 
travail  sur  les  nébuleuses,  qu'il  partage  en  trois  classes  distinc- 
tes ,  savoir  :  les  amas  d'étoiles,  les  nébuleuses  résolubles  et 
non  tésolubles  en  étoiles.  Le  célèbre  astronome  pense  qu'elles 
sont  toutes  des  agglomérations  d'une  matière  nébuleuse  répan* 
due  dans  les  différentes  parties  de  l'espace,  et  parvenue  à  divers 
degrés  de  condensation.  Cette  matière,  d'abord  difAise  et  d'une 


eitrÉna  téniitté,  M  ooneentre,  par  la  salMdM  sièeleë,  autour 
de  certains  points  de  sa  mane  ;  et  delà  proviennent  les  noyant 
qui  dolfentnnjourse  transforma  en  étoiles.  Cette  transfor- 
matioD  8'(^re  par  l'effet  d'une  eondensatlôn  si  lente,  qu'elle 
a  besoin  d'une  longue  suite  de  siècles  pour  être  sensible.  Mais 
de  même  que  le  naturaliste  peut  étudier,  sur  des  individus  de 
différents  âges ,  le  développement  progressif  d*un  être  orgà- 
'  Dise»  de  même  l'astronome  peut  découvrir,  sur  l'ensemble  des 
nébuleuses  visibles,  les  progrès  de  leur  condensation.  An 
reste,  rbypotbèse  d'Herscbel  explique  très-simplement  les 
difiAk*«iees  d'aspect  que  présentent  les  nébuleuseï,  selon  Fé^ 
poque  dû  travail  qui  les  fliit  passer  d'une  nébulosité  tout  à  fliit 
diffuse  à  l'état  des  plus  belles  étoiles* 

44.  Le^  amas  d'étM^ê  affectent,  pour  la  plupart,  une 
forme  circulaire.  Les  plus  remarquables  sont  :  1"*  le  groupé 
des  JP/etWef,  offrant  ai|  télescope  ^0  h  60  belles  étoiles  res- 
serrées dans  un  très-petit  espace ,  et  réunies  très-probablement 
par  une  espèce  de  force  attractive;  2®  la  Chevelure  de  Béré- 
mce,  composée  d'iiq  grand  nombre  d'étoiles  plus  btillantës  et 
piQS  écfirtées;  9"*  la  Crèche  y  dans  la  constellation  du  Cancer, 
ûffrant  une  tâche  blanche  lumineuse  toute  composée  d'étoiles 
ifisibles  dans  une  lunette  ordinaire.  Dans  la  constellation  de 
Persée,  la  poignée  del'épée  offre  une  taché  analogue,  maift 
moins  distincte ,  et  composée  d'étoiles  seulement  visibles  au 
télescope.  Plusieurs  de  ces  nébuleuses  ont  été  prises  autrefois 
pour  des  comètes  san^  queue  ;  mais,  outre  que  leur  fixité  eon^ 
tredit  cette  assertion ,  elles  se  résolvent  en  étoiles  lorsqu'on 
les  examine  airec  un  télescope  d'un  graiid  pouvoir.  Herschèl  a 
calculé  que  certaine  tache ,  ^ont  la  sur&ce  n'est  que  la  dlxlèv 
me  partie  du  disque  de  |a  lune,  doit  contenir  environ 
20  mille  étoiles.  Dans  nn  grand  nombre  de  ces  nébuleuses, 
les  étoiles  ne  sont  pas  également  réparties  sur  toute  la  surface, 
mais  offrent  une  oondensation  très«marquée  vers  le  point  cen»> 
tral. 

Parmi  les  amas  d'étoiles  dont  la  ferme  est  irrégulière,  la 
plus  remarquable  est  la  Voie  Lactée  déjà  mentionnée  plus 
haut  (33).  En  général  le  contour  de  ees  nébuleuses  n'est  pQs 
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nettement  dessiné  ;  c'est  pourquoi  Herschel  lem*  attribue  un 
état  moins  avancé  de  condensation. 

45.  Les  nébuleuses  proprement  dites,  ou  qui  probable- 
ment ne  peuvent  pas  se  résoudre  en  étoiles,  ont  été  sous-di- 
visées  par  Herschel  en  trois  sections,  les  nébuleuses  plané' 
iaires^  les  nébuleuses  stellaires,  les  éiaites  nébuleuses 
(Cosmographie,  n"  164).  On  distingue  encore  les  nébuleuses 
annulaires,  bien  plus  rares  que  les  autres;  les  deux  plus 
remarquables  sont  :  1"*  la  nébuleuse  située  entre  les  étoiles 
p  et  Y  de  la  Lyre,  à  peu  près  à  égale  distance,  et  offrant  net- 
tement l'aspect  d'un  anneau  solide  et  ovale,  d'une  ouverture 
égalant  presque  la  moitié  du  diamètre;  2**  la  51*  du  cata- 
logue de  Messier,  qui  n'est  autre  chose  qu'un  globe  fort 
brillant,  environné  d'un  anneau  séparé  du  globe  par  un  as- 
sez grand  intervalle. 

5  4.  Explication  du  phénomène  de  la  scintillation  par  le 

principe  des  interférences. 

46.  Nous  avons  mentionné  (Cosmographie,  n"*  130)  que  les 
étoiles  se  distinguent  aisément  des  planètes  par  l'apparence 
de  leur  lumière,  qui  est  rutilante  ou  tremblante,  ce  qui 
constitue  le  phénomène  de  la  scintillation  étranger  aux  pla- 
nètes, dont  la  lumière  est,  au  contraire,  uniforme  et  tran- 
quille. La  scintillation  consiste  dans  un  changement  rapide 
et  fréquent  de  couleur  et  d'intensité  qui  affecte  la  lumière  des 
étoiles ,  et  nous  les  fait  paraître  brusquement  agrandies  ou 
diminuées. 

Le  phénomène  était  déjà  connu  du  temps  d'Aristote,  et  les 
anciens  prétendaient  l'expliquer  par  l'interposition  de  certains 
corps  opaques  qu'on  n'a  jamais  pu  apercevoir.  On  ne  saurait 
admettre  davantage  les  explications  données  par  Galilée, 
DescarteSy  Huygens,  Newton  et  les  plus  grands  physiciens  ou 
astronomes  des  temps  modernes.  Plusieurs  ont  eu  la  bonne 
foi  de  déclarer  que  le  phénomène  leur  semblait  inexplica- 
ble. M.  Arago  en  a  donné  le  premier  une  explication  satis- 
faisante déduite  du  principe  des  interférences^  et  a  montré 
que  la  scintillation  a  sa  cause  dans  notre  atmosphère. 
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Pour  mieux  faire  saisir  l'esprit  de  ce  principe,  nous  allons 
d*abord  rappeler  les  principales  circonstances  de  la  décompo^ 
sitjon  de  la  lumière. 

47.  On  sait  que  la  lumière  n'est  pas  une  substance  simple 
et  homogène.  Elle  est,  au  contraire,  composée  de  plusieurs 
rayons,  dont  chacun  exerce  sur  Toeil  un  mode  d'action  diffé- 
rent,  qu'on  appelle  coloration.  Voici  l'expérience  au  moyeo 
de  laquelle  Newton  parvint  le  premier  à  constater  qu'un 
rayon  blanc  lumineux  est  composé  de  rayons  de  diverses  cou* 
leurs  inégalement  réfrangibles. 

Si  Ton  introduit  un  faisceau  de  rayons  solaires  par  une 
petite  ouverture  pratiquée  dans  le  volet  d'une  chambre  ohÊr- 
care,  ce  faisceau  va  former  une  tache  blanche  sur  un  écran 
intérieur.  Mais  si  le  faisceau ,  avant  de  rencontrer  l'écran , 
vient  à  traverser  un  prisme  de  verre ,  aussitôt  il  se  dévie, 
se  réfracte,  s'écarte  par  un  phénomène  appelé  dispersion  de 
la  lumière,  et  forme  sur  l'écran  une  image  déformée,  oblon* 
gae  et  diversement  colorée,  qu'on  a  nommée  spectre  solaire. 
Ainsi ,  par  exemple ,  l'ouverture  du  volet  étant  circulaire,  si 
le  faisceau  Incident  est  horizontal ,  et  que  l'arête  du  prisme, 
également  horizontale,  lui  soit  pei*pendiculaire  et  tournée 
vers  le  bas,  le  faisceau  émergent  se  relève  en  se  dispersant^ 
et  forme  sur  un  écran  vertical  un  spectre  compris  entre  deux 
lignes  verticales  et  deux  demi-cercles.  Cette  image  offre  une 
infinité  de  couleurs  et  de  nuances  différentes  passant  de  l'une 
à  l'autre  sans  ligne  de  démarcation  nette  ou  tranchée  ;  mais 
on  y  distingue  les  sept  couleurs  principales  suivantes,  prises 
à  partir  du  bas,  savoir  :  le  rouge^  Yorangé,  le  jaune,  le  vert^ 
le  bleu ,  Vindigo  et  le  violet, 

Kéciproquement ,  on  recompose  la  lumière  blanche  en  réu- 
nissant  tous  ces  rayons  en  un  seul  au  moyen  de  verres  conve- 
nablement inclinés,  ou,  ce  qui  revient  au  même,  en  faisant 
tourner  rapidement  un  carton  partagé  en  un  grand  nombre 
de  secteurs  peints  successivement  avec  les  sept  couleurs  prin« 
cipales.  En  effet ,  l'impression  produite  sur  l'œil  par  chaque 
couleur  ayant  une  certaine  durée ,  si  le  carton  tourne  assez 
rapidement  pour  que  les  couleurs  successives  arrivent  à  l'cail 
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penamt  la  dorte  do  cette  impretsion,  o'ttt  alMolamefit  ddmine 
si  la  surfeae  entière  du  carton  était  peinte  à  la  fbia  par  tou- 
tes ces  couleurs;  et  comme  le  résultat  de  toutes  les  tm^res^ 
liona  est  la  lumière  blanche,  il  en  résulte  que  lé  blanc 
provient  de  la  superposition  de  toutes  les  couleurs  du  speetre. 
De  même  encore ,  si  l'on  fait  mouvoir  avec  rapidité,  entre 
rŒ(l  et  le  speetrt^  solaire  formé  sur  un  écran,  un  carton 
évidi  par  des  fentes  également  espacées,  on  voit  le  spectre 
tout  à  M%  blanc. 

La  forme  et  la  coloration  do  spaotrâ  solaire  obtenu  par 
rexpérienee  de  Newton  s^expliquent  aisément  par  la  dlffléreiice 
de  réfraogibilité  des  OQuIeilrs  élémentaires  dont  se  compoee 
la  lumière  blanebe  itieidente.  Car  les  rayons  de  chaque  coui^ 
leur  doivent  former  gur  Téoran  une  image  circulaire,  itont 
H  eétitre  est  d'autant  plus  élevé  que  les  rayons  de  cette  cou- 
leur gont  plus  réfrangibles.  En  outre ,  les  centres  de  toutes 
ees  images  doivent  être  placés  sûr  une  même  ligne  droite 
eom^rise  dans  le  plan  vertieal  passant  par  Tane  du  faisceau 
ivQMent  Par  eonséqiient  i  tous  les  eafeles  se  reeouvrfint  plus 
ou  moins  les  unsi  les  autres ,  sauf  les  deux  derniers,  il  est 
Iseile  de  eoueevoir  que  cette  superposition  puisse  produire 
une  série  de  couleurs  passant  de  Tune  à  Tautre  par  des 
nuances  insensibles. 

De  même  un  eart(Ki  blanc  reetangulaire,  vu  a  travers  un 
prisme ,  semble  bordé  de  franges  diversement  colorées ,  pror 
veuant  de  la  superposition  de  sept  images  du  carton ,  offrant 
les  sept  oouleurs  pHueipales  et  réfractées  à  des  hauteurs  dif- 
léreptes.  De  m£r»e  encore,  une  bande  blanche  sur  un 
carton  noir,  et  une  bande  noire  stir  Un  carton  blanc,  donnent 
4ti  frangea  oà  les  couleurs  se  succèdent  dans  un  ordre 
inverse,  Cies  apparences,  et  en  général  toutes  celles  que  pré^ 
^nteut  les  olyets  vuii  à  travers  un  prisme^  sont  produites, 
eomme  le  &H^ec(i*e  polaire,  par  la  différence  de  réfrangibilité 
des  eouleuni  élén^entftires  qui  entrent  dans  la  lumière  blanche; 

Cbatcuoe  des  sept  portions  du  spectre  solaire  ofifre  donc , 
^xprne  ou  viQOt  de  le;voir,uae  infinité  d'intensités diffénaites. 
Mi^\,  daa»  i'imege  ï^m  on  distingue  que  série  de  teintes 
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ronges  trèB^difenes,  se  succédant ,  pour  ainsi  dire,  d'ane 
manière  continue  ;  et  il  en  est  de  même  pour  les  autres  cou- 
leurs. Dr,  on  sait  qu'on  obtient  la  couleur  orangée  avec  du 
rouge  et  du  Jaune,  la  couleur  verte  avec  du  Jaune  et  du  bleu, 
et  enfin  la  couleur  indigo  avec  du  bleu  et  du  violet.  Oe  là 
plusieurs  physiciens  ont  conclu  quMI  n'y  a  dans  la  lumière 
blanelie  que  trois  couleurs  prlnci|[>«lles  réellement  distinctes. 
D'autres  admettent,  au  eoiitiralre,  qu'elle  contient  bien  les  sept 
eonleurt  principales  mentionnées  plus  haut,  et  même  qu'il  y  a, 
pour  chacune  de  ces  Sept  couleurs,  une  infinité  de  rayons 
homogènes  ou  Indécomposables,  de  nuances  et  de  réjfrangibl- 
lités  différentes.  Cette  question,  qui  a  excité  de  vlfe  débats 
entre  les  physiciens  modernes,  n'a  pas  encore  été  résolue  d'une 
manière  satisfaisante,  et  en  attendant  des  expériences  plus 
décisives,  nous  nous  lM)merolis  prudemment  ft  dire  qu'il  y  à 
sept  couleurs  prim^lpales  dans  la  lumière  blanche. 

4S.  Newton  se  contentait  de  faire  passer  les  rayons  solai- 
res à  travers  des  trous  d'une  certaine  largeur,  de  sorte  qu'il 
obtenait  sur  l'écran  trois  spectres  principaux  se  débordant 
mutuellement ,  et  formés,  l'un  par  les  rayons  rasant  le  bord 
SQpérieur,  l'autre  par  les  rayons  rasant  le  l)ord  infé- 
rieur, le  troisième  par  les  rayons  intermédiaires  passant  au 
centre  de  l'ouverture.  Mais  depuis ,  on  est  parvenu  à  intro- 
duire les  rayoils  solaires  par  des  ouvertures  fort  étroites, 
de  manière  à  former  sur  un  écran,  d'ailleurs  sufBsam- 
roent  éloigné,  un  spectre  unique ,  au  moins  en  apparence. 
Or,  par  suite  de  deux  causes  distinctes  concoarant  au 
même  but,  le  spectre  ainsi  simplifié  le  plus  possible  n'est 
encore  autre  chose  que  le  résultat  d'une  infinité  de  spectres  su- 
perposés. La  première  de  ces  causes,  qui  empêchent  les  rayons 
reçus  en  un  point  déterminé  de  l'Image  d*étre  homogènes, 
provient  de  la  grandeur  apparente  du  soleil.  Le  soleil ,  en 
efièt,  sous-tendant  un  angle  de  30'  environ,  il  pénètre  par 
l'ouverture  de  la  chambre  une  infinité  de  faisceaux  cylindri- 
ques émanant  chapun  d'un  des  points  du  disque  solaire.  De  là 
résultent  une  Infinité  de  spectres  élémentaires  qui  se  projet- 
tent sur  récran  à  des  hauteurs  différentes,  quulque  très-vol- 
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sines,  et  forment,  par  leur  mélange,  un  spectre  définiUf 
dont  les  couleurs  sont  nécessairement  confuses.  On  corrige 
presque  entièrement  cette  cause  de  confusion  en  adaptant  à 
Touverture  du  volet  une  lentille  cylindrique  d'un  très-court 
foyer,  sur  laquelle  on  fait  tomber,  farallèlement  à  son  axe 
horizontal,  la  lumière  solaire  réfléchie  en  dehors  par  un  mi- 
roir  plan.  Il  se  forme  au  foyer  de  cette  lentille  une  bande 
lumineuse  large  de  i  de  millimètre  au  plus,  derrière  laquelle 
on  place  d'abord  un  diaphragme  noirci  offrant  une  fente 
verticale  fort  étroite,  puis  un  prisme  vertical.  On  voit  alors, 
sur  un  écran  bien  disposé,  un  spectre  rectangulaire  hori- 
zontal dont  les  couleurs  n'offrent  aucune  superposition  sensible. 
Quant  à  l'autre  cause  de  confusion,  qui  provient  de  l'im- 
perfection du  prisme,  le  célèbre  Fraùnhofer,  opticien  de  Mu- 
nich, est  complètement  parvenu  à  la  détruire,  en  fabriquant 
des  verres  parfaitement  purs  et  homogènes  ;  de  sorte  que  l'ex- 
périence précédente ,  faite  avec  de  tels  verres ,  totalement 
dépourvus  de  stries  et  de  bulles,  donne  le  spectre  le  plus 
parfait  possible. 

Le  spectre  ainsi  obtenu  offre  un  phénomène  très-remar- 
quable, qui  consiste  en  un  grand  nombre  de  solutions  de  con- 
tinuité, ou  de  bandes  obscures  situées  entre  les  bandes  colo- 
rées. Fraùnhofer  reconnut,  à  l'aide  d'un  appareil  particulier, 
qu'il  existe  dans  le  spectre  solaire  environ  600  bandes  plus 
ou  moins  noires ,  et  plus  ou  moins  rapprochées  les  unes  des 
autres,  mais  fort  inégalement  réparties  dans  l'intérieur  des 
bandes  colorées.  Sept  groupes  de  ces  bandes ,  plus  faciles  à 
reconnaître  que  les  autres,  sont  distribués  sur  les  couleurs 
principales  du  spectre.  Le  groupe  situé  vers  l'extrémité  rouge 
du  spectre  ne  comprend  que  deux  bandes  assez  voisines, 
tandis  que  le  groupe  situé  dans  la  partie  violette  contient 
une  série  de  bandes  très-noires  et  très- voisines,  dont  la  dis- 
tance diminue  en  allant  vers  cette  extrémité  du  spectre. 
Wollaston  passe  pour  avoir  aperçu  le  premier  ce  phénomène; 
mais  le  mérite  de  la  découverte  ne  doit  pas  moins  être  at- 
tribué à  Fraiinhofer,  qui  le  décrivit  et  le  mesura  de  la  ma- 
nière la  plus  complète. 
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Ce  qui  précède  montre  qu'an  rayon  de  iumière  blanche 
renferme  un  grand  nombre  de  rayons  non  colorés^  comme 
Herscbel  Ta  d'ailleurs  reconnu  par  des  expériences  directes. 

Landriale  et  Bocfaon ,  voulant  déterminer  l'action  calorifi- 
que des  rayons  de  diverses  couleurs  dispersés  par  un  prisme 
ordinaire,  exposèrent  à  ces  rayons  un  thermomètre  très-sen- 
sible, et  reconnurent  que  cette  action  va  en  diminuant  du 
rouge  au  violet  sur  le  spectre  solaire,  c'est-à-dire  que  le 
rayon  rouge  écliauffe  le  plus,  l'orangé  après,  et  ainsi  de 
suite,  en  décroissant  jusqu'au  violet  qui  n'échauffe  pas  du 
tout.  Mais  ils  ne  s'avisèrent  pas  de  mettre  le  thermomètre  là 
où  il  n'y  avait  ni  couleur  ni  lumière ,  et  manquèrent  ainsi 
ia  gloire  d'une  belle  découverte.  Le  célèbre  Herschel,  s'é- 
tant  imaginé  de  mettre  le  thermomètre  près  et  en  dehors  du 
rayon  rouge  là  où  l'on  ne  voyait  rien ,  trouva  que  c'est  pré- 
cisément l'endroit  ou  a  Heu  le  maximum  d'action  calo- 
rifique. Leslie  constata  le  premier  que  ce  maximum,  est 
variable  de  position  selon  la  substance  du  prisme.  Melloni 
étudia  les  causes  de  cette  variation,  et  constata  que  le  maxi* 
mum  d'action  est  sur  le  jaune  pour  un  prisme  d'eau,  sur  l'o- 
rangé pour  un  prisme  d'acide  sulfurique,  sur  le  rouge  pour 
iecrownglass,  dans  l'espace  obscur  situé  un  peu  au  delà  du 
rouge  pour  lellintglass,  cristal  employé  par  Herschel,  et  enfin 
à  une  grande  distance  du  rouge  pour  le  sel  gemme. 

D'un  autre  côté,  on  sait  que  la  lumière  solaire  exerce 
une  grande  influence  dans  les  phénomènes  chimiques.  Or,  la 
partie  de  cette  influence,  qui  ne  provient  pas  d'une  action 
calorifique,  ne  réside  pas  au  même  degré  dans  les  rayons 
diversement  colorés.  Ainsi,  le  chlorure  d'argent  étendu  en 
couche  blanche  sur  du  papier,  reste  invariable  lorsqu'on  l'ex^ 
pose  aux  rayons  rouges ,  orangés  et  jaunes  ;  mais  il  devient 
de  plus  en  plus  grisâtre  en  allant  des  rayons  verts  aux  violets, 
et  en  dehors  de  ces  rayons,  il  en  existe  d'invisibles  qui  le  dé- 
colorent encore  plus.  De  même,  il  y  a  des  gaz  qui  ne  se  com- 
binent que  sous  l'influence  de  certains  rayons.  Par  exemple, 
le  chlore  et  l'hydrogène,  dont  le  mélange  est  inaltérable  par 
les  rayons  rouges,  etc.,  se  combinent  dans  les  rayons  violets, 
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quoique  assez  faiblement;  mais  si  on  les  plaee  au  delà,  Us  se 
combinent  tout  à  coup  avec  une  explosion  capable  dé  causer 
les  plus  graves  accidents. 

Sans  le  thermomètre  d'une  part,  et  les  réactiâ  chimiques 
d*autre  part,  on  n'aurait  jamais  soupçonné  que  la  lumière 
blanche  renfermât  des  rayons  invisibles  d'un  aussi  grand 
pouvoir.  Que  de  propriétés  diverses  dans  un  rayon  de  lumière, 
qui,  loin  d'être  pur  et  simple,  selon  le  proverbe,  est,  au  con- 
traire, fort  compliqué  I 

49.  Dans  l'expérience  de  )a  décomposition  de  la  lumière, 
on  appelle  raifon  moyen  du  spectre  le  rayon  vert,  qui  est  situé 
à  égale  distance  de  ses  deux  extrémités.  L'angle  formé  par  ce 
même  rayon  moyen  et  par  l'un  des  rayons  extrêmes  mesure 
le  pouvoir  dispersifàn  prisme  ;  tandis  que  l'angle  formé  par 
le  même  rayon  moyen  et  par  le  rayon  blanc  incident  me- 
sure la  réfraction  ou  la  déviation  moyenne  produite  par  le 
lyrisme.  En  général,  ce  sont  les  substances  les  plus  réfrin- 
gentes qui  ont  un  plus  grand  pouvoir  dispersif  ^  mais  la  dis- 
persion est  loin  d'être  proportionnelle  à  la  réfraction,  comme 
Newton  l'avait  mal  à  propos  conclu  d'un  fait  p^ticufier.  En 
effet,  le  célèbre  opticien  anglais ,  Dollond ,  ayant  fait  traver- 
ser par  un  rayon  solaire  le  système  de  deux  prismes  juxta- 
posés, et  dont  les  angles,  l'un  solide^  l'autre  plein  d'eau  et 
variable,  étaient  tournés  en  sens  inverse,  obtint,  en  faisant 
varier  Tangie  du  dernier  prisme,  un  rayon  émergent  de  lu- 
mière blanche,  avant  que  la  déviation  fût  nulle.  C'est  sur  cette 
décou  verte  de  Dollond  qu'est  fondé  l'ac^roma/e'^m^  des  lentilles. 

On  sait  que  des  rayons  solaires ,  d'abord  parallèles,  venant 
à  tomber  sur  une  lentille  biconvexe,  ne  concourent  pas  exac- 
tement au  foyer  principal  j  mais  les  sept  couleurs  qui  com- 
posent la  lumière  blanche,  étant  inégalement  réfraugibles, 
convergent  réellement  vers  des  points  différents  de  Taxe* 
Ainsi ,  les  rayons  rouges  ou  les  moins  rcfrangibles  ont  leur 
foyer,  par  exemple,  en  un  point  F;  les  rayons  violets  ou  les 
plus  réfrangibles  l'ont  en  un  point  bien  plus  rapproché  de  la 
lentille,  etc.,  de  sorte  que  l'image  du  soleil  formée  au  foyer 
principal  est  blanche  vers  le  centre ,  et  bordée  d'anneaux  di- 


venemieiit  colorés.  Cette  ^î^Aision  de  couleurs  deps  les  ima- 
ges formées  au  foyer  des  leutilles  e^t  ce  qu'on  upmme  Ta- 
berration  de  r^rangibilité^  et  a  pour  mesure  la  distanep 
F/  des  deux  foyers  ei^tréfoes* 

Or,  des  substaupes  différentes  pouTaqt  avoir  dp»  pouypifi 
^ispersifs  différents)  qifoiq^e  leur  fiprce  réfringente  soit  lu 
même,  comme  il  arriye  pour  les  substances  diaphanes,  nom- 
mées crownglass  et  flintgl^ss^li  enr^ulte  que»  si  un  f^isceaii 
de  rayons  solaires  est  réff*acté  par  une  lentille  biconvexe  di| 
crownglass  I  il  sera  possible  de  ramener  au  mâme  point  de 
l'axe  les  foyers  des  rayons  extrêmes  i  en  lui  superposait  unç 
lentille  biconcave  de  flintglass  ^  dont  le  pouvoir  djspersif  est 
plus  grand  \  et  c'ei^t  à  quoi  DoUond  est  parvenu.  L'ensemble 
de  ces  deux  lentilles  est  ce  qu'on  appelle  une  lentille  açhro* 
matique. 

Ce  procédé)  qui  fait  coïncider  les  foyers  des  couleurs  ex- 
trémes,  suffît  dans  la  pratique.  Mais»  à  l'aide  d'une  troisième 
lentille,  on  peut  faire  coïncider  le  foyer  d'une  troisième  cou« 
leur  avec  le  précédei^t.  M.  Amici  a  obtenu  le  plus  haut  degré 
possible  de  perfection  en  copstruisant  des  lentilles  composées 
de  sept  verres  différents,  combinés  de  manière  que  les  foyers 
des  sept  couleurs  principales  du  spectre  viennent  se  confondre 
exactement  en  un  seul  et  même  point. 

50.  Nous  allons  maintenant  passer  aux  phénomènes  d'/»- 
/ei/<?ren<7e«;  maijs,  pour  plus  de  simplicité |  nous  rapporte» 
roDS  d'abord  rexpériepce  imaginée  par  fresnel  pour  vérifier 
l'un  de  ces  principaux  phénomènes. 

Concevons  Ifig.  14}  un  âdsceau  de  rayons  solaires  horiion- 
talement  réfléchis  à  l'aide  d'ui^  m|ro|r  plan ,  ^t  tombant  suf 
une  lentille  sphérique  ou  m^eux  cylindrique  L  L'  d'un  très- 
court  foyer,  enchâssée  dans  UQe  ouverture  pratiquée  au  volet 
d'une  chambre  obscure.  Cette  lentille  a  son  axe  parallèle  au 
bord  d'un  écran  ci-dessous  mentionné»  Pour  avoir  une  lu- 
mière homogène,  ou  au  moins  à  fort  peu  près,  on  place  de^ 
vaut  la  lentille,  au  delà  du  foyer,  un  verre  plan  coloré,  ne 
laissant  passer,  comme  quelques  vitraux  des  anciennes  égli* 
ses,  que  des  rayons  d'une  sealfi  couleur,  f^t  §x$09Plf  >  ^ 
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rayons  ronges.  Après  avoir  traversé  la  lentille,  le  faisceau  se 
concentre  au  foyer  F,  où  II  forme  une  image  fort  étroite  et 
très-brillante,  qu'on  regarde  comme  la  source  des  rayons  lu- 
mineux. De  là  le  faisceau  continue  sa  route  en  faisant  un 
cône  très-divergent  BFG ,  qui  est  reçu  par  deux  petits  mi- 
roirs plans  métalliques  ou  de  verre  à  faces  postérieures  noir- 
cies, disposés  verticalement  à  côté  l'un  de  l'autre  sous  un 
angle  très-obtus,  et  dont  les  lignes  MN,  MP  représentent 
les  intersections  par  un  plan  horizontal  passant  en  S.  Les 
rayons,  après  s'être  réfléchis  sur  ces  deux  miroirs,  viennent 
se  rencontrer  en  I  dans  l'espace  sous  un  très-petit  angle, 
comme  s'ils  partaient  de  deux  points  F'  et  F^',  symétriques 
du  point  F  par  rapport  aux  surfaces  des  miroirs,  et  forment 
à  leur  rencontre  des  franges  ou  bandes  alternativement  som- 
bres et  brillantes,  parallèles  à  l'intersection  des  miroirs,  et 
placées  symétriquement  de  part  et  d'autre  du  plan  HMI  pas-  ' 
sant  par  Tintersection  des  miroirs  et  par  le  point  milieu  H  de 
la  ligne  FF"  qui  Joint  les  images  du  point  F  sar  chaque  mi- 
roir. Ainsi,  en  plaçant  en  I  un  écran  O'IO"  perpendiculaire 
sur  IH ,  on  voit  sur  l'écran  des  bandes  ou  franges  rouges 
brillantes,  au  nombre  de  20  à  30  environ ,  alternant  avec  des 
bandes  obscures  ou  presque  noires,  et  toutes  à  égale  distance 
les  unes  des  autres;  mais  à  partir  de  la  frange  centrale  I, 
où  se  trouve  le  rouge  le  plus  éclatant ,  les  franges  rouges 
brillantes  diminuent  d'intensité,  parce  que  la  lumière  em- 
ployée dans  l'expérience  ne  peut  jamais  être  parfaitement  ho- 
mogène. 

Si  maintenant  on  couvre  l'un  des  miroirs,  ou  si  l'on  inter- 
cepte l'un  des  faisceaux  réfléchis  avant  son  arrivée  sur  l'é- 
cran ,  aussitôt  toutes  les  franges  disparaissent ,  ce  qui  prouve 
ique  le  concours  des  deux  faisceaux  est  absolument  indispen- 
sable pour  les  produire. 

Il  résulte  évidemment  de  cette  expérience,  que  deux  rayons 
de  lumière  émanés  d^une  même  source ,  et  se  rencontrant 
sous  une  petite  obliquité^  exercent  Pun  sur  Vautre  une  ac- 
tion mutuelle^  de  telle  sorte  quHls  peuvent  alternativement 
se  détruire  en  totalité  ou  s^ajouter  pour  doubler  leur  éclat. 
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C'est  dans  Taction  mutuelle  de  deux  rayons  que  consistent 
les  phénomènes  des  interférences^  comprenant  tous  les  acci- 
dents et  tous  les  modes  divers  qui  peuvent  résulter  de  cette 
action.  Le  docteur  Young,  à  qui  l'on  doit  l'énoncé  du 
principe  nommé  spécialement  principe  des  interférences  ex- 
posé ci-après  (53),  disait  que  deux  rayons  interfèrent  quand 
ils  agissent  l'un  sur  l'autre,  et,  par  suite,  donnait  à  cette  ac- 
tion mutuelle  le  nom  à'intetférence,  adopté  depuis  par  tous 
les  physiciens. 

Si  l'on  fait  l'expérience  de  Fresnel  avec  des  rayons  d'une 
autre  couleur  que  le  rouge,  on  voit  de  même  sur  l'écran  des 
bandes  alternativement  brillantes  et  sombres;  mais  les  fran- 
ges offrent  pour  chaque  couleur  une  largeur  différente ,  qui 
diminue  graduellement  en  allant  de  la  lumière  rouge  à  la 
lamière  violette.  Lorsqu'on  n'emploie  pas  de  verre  coloré,  la 
lumière  blanche  parvient  elle-même  sur  les  miroirs  ;  alors 
chacune  des  sept  couleurs  principales  dont  elle  se  com- 
pose forme  un  groupe  particulier  de  franges ,  et  la  super- 
position de  ces  groupes  produit  sur  l'écran  des  bandes  obs- 
cures et  des  bandes  diversement  colorées,  dont  la  centrale 
est  blanche. 

Cette  expérience  est  l'une  des  plus  délicates  de  toute  Top- 
tique.  Pour  qu'elle  réussisse ,  il  faut  d'abord  que  les  miroirs 
ne  soient  pas  en  saillie  l'un  sur  Tautre,  mais  soient  conve- 
nablement ajustés  sous  un  angle  très-ouvert,  et  solidement 
fixés,  par  exemple,  avec  de  la  cire.  En  outre ,  il  est  indispen- 
sable que  la  lentille  soit  d'un  très-court  foyer  ;  car  si  l'image 
solaire  qu'elle  forme  au  foyer  avait  une  étendue  sensible, 
chaque  point  de  cette  image  donnant  un  système  de  franges 
an  lieu  déterminé  par  sa  position  relative  avec  le  miroir,  il 
en  résulterait  une  infinité  de  systèmes  se  superposant  plus 
ou  moins,  ce  qui  entraînerait  confusion,  et  même  pourrait 
faire  une  lumière  uniforme,  les  franges  obscures  des  uns 
tombant  sur  les  franges  brillantes  des  autres. 

Dans  tous  les  cas,  pour  que  des  rayons  lumineux  puis- 
sent interférer,  il  faut  nécessairement  qu'ils  proviennent  d'une 
même  source,  et  l'on  n'a  jamais  obtenu  la  moindre  appa- 
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rçnee  de  frange  en  présentant  à  llnterférenée  deë  rayons 
émanés  de  deux  sources  différeQte$, 

Enfin ,  on  rend  le  rayon  solaire  horizontal  à  l'aide  d'un 
miroir  extérieur,  pour  qu'il  se  prolonge  suffisamment  dans 
]^  chambre  obscure,  et  lorsqu'on  veut  mesurer  les  franges 
exactement ,  il  faut  rendre  la  direction  du  rayon  constante^ 
au  moyen  de  l'appareil  connu  sous  le  nom  à'héliostaL 

ôl.  Grimaldi,  physicien  bolonais  ^  qui  constata  le  premier, 
en  1665,  l'existence  des  franges  ou  alternatives  d'ombre  et 
de  lumière  produites  par  un  faisceau  de  lumière  blanche  rasant 
le  bord  d'un  écran ,  prouva  également  le  premier  qu'un  eotps 
actuellement  éclairé  peut  devenir  plus  obscur,  lorsqu'on 
(youte  une  nouvelle  lumière  à  celle  ç[u'il  reçoit  déjà.  Son 
expérience  est  décisive  et  tellement  simple,  que  chacun  peut 
la  faire.   La  lumière  solaire  réfléchie  horizontalement  est 
introduite  dans  une  chambre  obscure  par  deux  petits  trous 
ronds  égaux,  et  situés  de  telle  sorte  que  les  deux  faisceaux 
coniques  ne  commencent  à  se  pénétrer  qu'à  une  certaine  dis- 
tance. On  les  reçoit  perpendiculairement ,  et  un  peu  au  delà 
du  point  de  pénétration,  sur  un  carton  blanc,  où  ils  forment 
{Jlg.  15)  deux  cercles  égaux  ABCD,  AECF.  Or,  leur  seg- 
ment commun  ÂFGD  est  bien  plus  éclairé  dans  son  intérieur 
que  toute  autre  partie  des  cercles  où  il  n'y  a  pas  superposition  ; 
et  les  arcs  Al)G,  AFG  sont  tout  h  Mt  obscurs  ^  quoique 
recevant  plus  de  lumière  que  le  reste  de  leur  circonférence; 
Si  maintenant  on  ferme  l'une  ou  l'autre  ouverture,  ce  qui  en- 
lève au  segment  commun  ADGF  la  moitié  de  la  lumière 
qui  i'éclairait,  aussitôt  les  points  situés  en  ADG  et   AFG 
reprennent  un  nouvel  éclat.  De  là  résulte  ce  singulier  théo« 
rème  :  une  surface  obscure  peut,  dans  certaines  circonstances, 
devenir  lumineuse^  lorsqu'on  h%  enlève  une  partie  de  la 
lumière   qui  V éclairait^  et  réciproquement  une  sutface 
éclairée  peut  devenir  obscure  par  raddition  d'une  nouvelle 
quantité  de  lumière^  ou,  çn  d'autres  termes^  m  iyoutant  de 
la  lumière  à  de  la  lumière,  on  peut  produire  f  obscurité. 

Le  docteur  Young  répéta  cette  expérience,  en  faisant  d'à* 
bord  passer  la  lumière  solaire  par  un  verre  coloré  pour  avoir 
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des  i*ayoBs  sensiblement  homogènes  ^  puis  en  les  faisant  pé- 
nétrer dans  la  chambre  obscure  par  deux  fentes  étroites  ou 
par  deux  ouvertures  circulaires,  mais  plus  petites  et  plus 
rapprochées  que  dans  l'expérience  de  Grimaldi.  Dans  ce  cas 
les  faisceaux  produisent,  en  se  pénétrant ,  des  franges  alterna- 
tivement sombres  et  brillantes.  Si  Ton  ferme  l'une  ou  l'autre 
des  ouvertures,  les  franges  disparaissent  et  sont  remplacées, 
dans  le  lieu  (qu'elles  occupaient ,  par  une  teinte  lumineuse  à 
peu  près  uniforme.  La  suppression  de  la  lumière  qui  péné- 
trait par  Tune  des  ouvertures,  ayant  ainsi  pour  résultat  de 
chasser  l'obscurité  produite  entre  les  franges  brillantes,  il  s'en- 
suit que  cette  obscurité  provient  du  concours  de  deux  fais- 
ceaux lumineux  venant,  l'un  de  la  première  ouverture,  l'au- 
tre de  la  seconde,  et  se  rencontrant  obliquement. 

On  doit  encore  au  docteur  Young  l'expérience  suivante 
sur  les  franges  intérieures  produites  dans  V  ombre  des  corps 
déliés. 

Un  petit  faisceau  de  lumière  blanche,  réfléchi  horizonta- 
lement par  un  miroir,  pénètre  dans  la  chambre  obscure  par 
l'ouverture  presque  imperceptible  faite  à  une  carte  avec  la 
pointe  d'une  aiguille.  Assez  près  de  cette  ouverture  on  met 
verticalement  un  fil  ou  une  petite  bandelette  opaque  AB 
[fig.  16),  ayant  moins  d'un  millimètre  de  largeur;  alors  on 
voit  sur  un  carton  M N  des  franges  intérieures,  dont  une 
centrale  blanche,  et  de  chaque  côté  trois  franges  rouges  sé- 
parées par  diverses  nuances.  Si  l'on  place  en  avant  du  fll, 
ou  en  arrière  et  à  uue  très-faible  distance,  un  petit  écran  E 
qui  arrête  seulement  la  lumière  rasant  Tun  des  bords ,  à 
l'instant  toutes  les  franges  intérieures  latérales  disparais- 
sent. 

Lorsque  la  lumière  introduite  est  homogène,  les  franges 
sont  alternativement  sombres  et  brillantes,  et  l'écran  placé 
comme  ci-dessus  fait  encore  disparaître  toutes  les  franges 
intérieures.  Ces  franges  sont  donc  produites  par  le  concours 
des  rayons  qui  rasent  les  deux  corps  de  Técran  opaque,  et 
qui  par  conséquent  exercent  une  action  l'un  sur  l'autre. 
Les  apparences  remarquables  offertes  par  les  expériences 

^  6. 
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précédentes  sont  comprises  dans  ce  qu'on  appelle  le  phéno- 
mène de  la  diffraction  y  parce  qu'en  général  on  a  donné  le 
nom  de  diffraction  k  l'ensemble  des  modifications  éprouvées 
par  la  lumière  lorsqu'elle  a  passé  près  des  extrémités  des 
corps  opaques. 

52.  Voici  maintenant  la  belle  expérience  de  M.  Ârago  sur 
les  modifications  remarquables  que  les  écrans  transparents 
peuvent  faire  subir  aux  franges. 

Si,  dans  la  dernière  expérience  rapportée,  on  remplace  Té- 
cran  E  par  une  lame  de  verre  très-mince  et  à  faces  paral- 
lèles, on  voit  que,  pour  une  certaine  épaisseur  de  lame ,  les 
franges  se  déplacent  d'un  rang^  c'est-à-dire  que  la  frange  cen- 
trale avance  de  C  vers  N ,  la  première  frange  sombre  du  côté 
N  vient  occuper  la  place  où  était  la  seconde ,  qui  prend  la 
place  de  la  troisième ,  et  ainsi  de  suite.  L'inverse  a  lieu  de 
l'autre  côté  de  la  frange  centrale ,  qui  est  remplacée  par  la 
première,  celle-ci  par  la  deuxième,  etc.  Pour  des  épaisseurs 
de  lame  graduellement  plus  grandes,  les  bandes  sont  succes- 
sivement déplacées  de  deux ,  trois,  quatre , rangs,  et 

même  transportées  hors  de  l'ombre  géométrique. 

On  prend  ici  des  nombres  entiers  pour  lixer  les  idées; 
mais  on  conçoit  sans  peine  que  des  déplacements  intermé- 
diaires entre  ceux  indiqués  seraient  produits  par  des  épais- 
seurs comprises  entre  celles  qui  auraient  donné  les  pre- 
miers. 

En  outre^  si  l'on  met  des  lames  transparentes  de  différen- 
tes épaisseurs  devant  chacun  des  bords  du  corps  opaque  AB, 
on  obtient  encore  des  effets  analogues,  mais  les  déplace- 
ments, au  lieu  d'être  produits  par  l'épaisseur  absolue  des 
lames,  le  sont  seulement  par  les  différences  d'épaisseur. 

Les  lois  découvertes  par  cette  expérience  fondamentale  de 
M.  Ârago  se  vérifient  également  dans  l'expérience  des  mi- 
roirs de  Fresnel.  En  effet,  si  le  faisceau  réfléchi  par  l'un  des 
miroirs  traverse  une  lame  de  verre  très-mince  à  faces  pa- 
rallèles, soit  avant,  soit  après  la  réflexion,  toutes  les  fran- 
ges sont  déplacées  conformément  à  ces  mêmes  lois.  Or,  les 
franges  étant  produites  par  les  rayons  qui  viennent  se  ren- 
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contrer,  après  avoir  été  réfléchis  loin  de  Pinierseetion  des 
miroirs  et  loin  de  leurs  bords,  il  en  résulte  que  les  lois  de 
H.  Arago,  appliquées  à  Texpériencede  Fresnel,  mettent  la  vé- 
rité du  théorème  énoncé  ci-dessus  à  Tabri  de  toute  espèce 
d'objection. 

Les  expériences  dToung  ne  sont  pas  aussi  concluantes. 
Car  on  pourrait  à  la  rigueur  avancer,  avec  plus  ou  moins 
de  raison ,  que  la  lumière,  en  rasant  les  extrémités  des  corps^ 
est  susceptible  d'éprouver  certaines  modifications  particulières 
et  inconnues  produisant  les  franges  et  les  autres  effets  obser* 
vés.  Mais  ici  la  lumière  n'éprouve  pas  Tinfluence  des  bords  ; 
elle  est  réfléchie  selon  les  lois  ordinaires,  loin  de  TinterseC' 
tion  des  miroirs  et  loin  de  leurs  bords.  Or,  c'est  le  concours 
de  deux  rayons  simplement  réfléchis  qui  produit  alternative- 
ment une  lumière  double  en  éclat  ou  une  obscurité  complète. 

53.  De  là  se  déduit  rigoureusement  le  principe  des  «n- 
tefférences,  dont  voici  l'énoncé  : 

Deux  rayons  homogènes,  émanés  d*une  même  source  et 
se  rencontrant  sous  une  petite  obliquité,  ajoutent  leur  éclata 
ou  bien  se  détruisent  et  produisent  l'obscurité  y  selon  qu'ils 
se  rencontrent  après  avoir  parcouru  des  chemins  dont  la 
différence  est  0,  2,  4,  6,  .  • . . ,  ou  bien  1 ,  S,  5,  .  •  • . 

En  effet,  reprenons  l'expérience  des  miroirs  de  Fresnel 
{fig.  14).  Le  point  F'  étant  l'image  du  point  F  sur  le  miroir 
MP,  on  a  F r'  =  r 'F'  et  MF=rMF'.  Pour  le  miroir  MN,  on 
a  pareillement  Fr''=f"F''  et  MF=MF".  Donc  MF=Mr, 
et  par  conséquent  la  ligne  HMI  a  chacun  de  ses  points  situés 
à  égale  distance  des  deux  points  F'  et  F',  images  du  point 
F.  Mais  la  lumière  qui,  partant  du  point  F,  est  réfléchie  sur 
chaque  miroir,  se  trouve,  par  sa  direction  et  par  le  chemin  par- 
couru ,  exactement  comme  si  elle  était  partie  du  point  F'  pour 
le  miroir  MP,  et  du  point  F'  pour  le  miroir  MN.  Donc  tous 
les  rayons,  tels  que  FBI,  FCI  qui  viennent  se  rencontrer 
sur  la  ligne  HI,  ont  parcouru  des  chemins  égaux;  et  réel* 
proquement,  la  ligne  HI,  ayant  chacun  de  ses  points  à 
égale  distance  des  points  F  et  F",  est  le  lieu  de  tous  les 
points  de  rencontre  des  rayons  qui  ont  parcouru  des  chemins 
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igBiXa.  Gomme  il  y  a  partQQt  mx  cette  Ugne  u&e  frange  eeo- 
trale  brillante ,  dont  l'éclat  est  double  de  celui  qu'a  la  lu- 
mière réfléchie  par  un  seul  miroir,  il  en  résulte  que  les 
rayons  ajoutent  leur  éclat  lorsqu'ils  gfe  rencontrent  après  avoir 
parcouru  des  chemins  égaux. 

Soient  maintenant  0',  Q"  les  oentretf  4e$  premières  franges 
sombres,  l'une  à  droite,  l'autre  à  gauche  de  la  frange  c§p- 
trale.  Si  on  les  Joint  aux  points  F,  F'',  d'où  les  rcgrons  sont 
cessés  partir,  il  est  évident  que  ceux  ^e  ces  rayons  qui  vien- 
Qent  se  rencontrer  en  Of  ou  en  0''  auront  parcouru  de^ 
chemins  inégaux,  dont  la  différepce  est  F'O'— F'O'  pouf  l|i 
fi-ange  0',  et  FO''-rF"0"  pour  la  frange  0".  Ck)mme  1^ 
poncQurs  de  ces  rayons  produit  des  franges  sombres ,  o|i  en 
conclut  que  les  rayons  se  détruisant  quand  ils  ont  parispuru 
des  chemins  dont  la  différence  est  F''  0' — F'  0'.  Or,  Fresnel, 
ayant  déterminé  les  points  F'  et  F'",  mesura  la  distance  0'  I, 
ou  la  demi-distance  O'O",  au  moyep  de  son  ingénieux  mi- 
eroniètre  donnait  les  Ofiillionièmes  de  millimètre,  et  \\  en 
Réduisit  la  différence  de^  chemins  parcourus.  Il  niesurfi  de 
môme  la  distance  des  franges  sombres  du  deuxième ,  troi- 
sième, •  •  •  ordre,  puis  celles  des  franges  brillantes  de  tous  les 
ordres,  et,  comparant  toutes  ces  mesures,  il  en  conclut  que  le^ 
rayons  doublent  leur  éclat  ou  se  détruisent  suivait  que  la 
di^éreuee  des  chemins  parcourus  est  l'un  des  te|rmes  de  la 
suite  0,  2,  4,  ....  ou  de  la  suite  1,  3,  $, . . . . 

Gomme  la  différence  des  chemii^s  parcourus ,  d'où  résul- 
tent les  phénomènes  d'interférences,  varie  pour  les  sept  cou- 
leurs principales,  et  même  pour  les  nuances  intermédiaires, 

si  l'on  représente  en  général  par  -  la  différence  relative  aux 

franges  sombres  du  premier  ordre,  c'est-à-dire,  avoisinant  la 
frange  centrale  brillante^  les  deux  suites  précédentes  devien- 

dront   0,  2  2  5  4  2  î  ^  2  )  •  •  •  ?  2'      2  '     2'  •  •  •      "*^  ^^^ 

les  appliquer  à  une  couleur  quelconque ,  il  faudra  substituer 
à  r  la  valeur  relative  à  la  couleur  dont  il  s'agit.  Le  principe 


Deux  rayons  homogènes,  émané$  d^une  même  source,  dou- 
blent  leur  éclat  ou  se  détruisent,  selon  qu'ils  se  rencon* 
irentj  sous  une  petite  obliquité ,  après  avoir  parcouru  des 
chemins  dont  la  différence  est  un  nombre  pair  ou  impair  de 
demi-valeurs  dei, 

Bemarque.  Pour  obtenir  la  valeur  de  d,  Fresnel  employaft 
une  loupe  ordinaire,  portant  à  son  foye|r  un  fil  très-fin,  mobile 
au  moyen  d'une  vis  micrométrique  d'un  pas  très-petit,  et  à 
bouton  gradué.  Il  recevait  les  frangei^  produites  par  le  coq- 
cours  des  rayons,  non  plus  sur  un  écran  en  carton  blano, 
mais  sur  la  loupe  même,  de  sorte  qu'^n  y  appliquant  l'œii, 
il  voyait  les  franges  situées  au  foyer,  a|)solument  comme  avec 
Toculaire  d'une  lunette  on  voit  l'image  réelle  peinte  par  un  objet 
au  foyer  de  l'objectif.  Fresnel  plaçait  0onc  la  loupe  dan9  une 
position  telle  que  Ie$  franges  ))ri)lapte8  se  projetaient  perpen- 
diculairement dans  son  champ  ;  puis  il  tournait  la  vis  de  ma- 
nière à  faire  correspondre  le  fil  du  micromètre  suecessivement 
avec  le  point  milieu  ou  le  plus  sombre  de  chacune  des 
deux  franges  obscures  avoisinant  la  fïrange  centrale,  ou  en 
général  avec  le  point  milieu  de  deux  franges  brillantes  eu 
obscures  consécc|tives,  et  le  nombre  détours  et  de  fract^ops 
de  tour  que  faisait  la  vis  pendant  qu'on  amenait  le  fil  d'un 
milieu  à  l'autre ,  indiquait  le  mouvement  transversal  du  fll 
ou  la  distance  absolue  de  ces  milieux,  qtiel  que  fût  le  gros- 
sissement de  la  loupe. 

Le  tableau  suivant  contient  les  résultats  obtenus  par 
Fresnel  ;  ils  cadrent  parfaitement  avep  certaines  mesures  pri- 
ses par  Newtpn,  dans  le  phétiomène  des  anneaux  colorés,  au 
moyen  d'un  procédé  tout  à  fait  différent. 
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Tableau  des  valeurs  de  d  relatives  à  la  duplication  ou  à  la 

destruction  de  la  lumière. 


LIMITES 

des 

ooulears  principales. 

Violet  extrême 

Violet  indigo 

Indigo  bleu 

Blea  vert 

Vert  Jaune 

Jaune  orangé 

Orangé  rouge 

Rouge  extrême 


VALEURS 

extrêmes 

de  d. 


milliin. 

0,000400 
0,000439 
0,000459 
0,000492 
0,000532 
0,000571 
0,000596 
0,000645 


COULEURS 
principales. 


Violet. 
Indigo. 
Bleu... 
Vert... 

Jaune.. 
Orangé 
Rouge. 


VALEURS 

moyennes 

de  d. 


millim. 

0,000423 
0,000449 
0,000475 
0,000512 
0,00055! 
0,000583 
0,000620 


Voici  maintenant  les  principales  conséquences  du  principe 
des  interférences. 

1"^  Les  franges  se  propagent  suivant  des  hype!i)oles ,  dont 
les  foyers  sont  en  F',  F',  et  dont  le  centre  commun  est  en  L 
(fig,  15).  Car  la  série  des  points  pour  lesquels  la  différence 
OY' — OT'  reste  constante  forme  une  branche  d'hyperbole  dont 
les  foyers  sont  F'  et  F'';  la  série  des  points  pour  lesquels  la 
différence  C  F — C  F"  reste  constante  forme  une  autre  hy- 
perbole ayant  les  mêmes  foyers  ;  et  il  en  est  de  même  pour 
les  franges  des  autres  ordres.  Au  reste,  Fresnel  a  vérifié  ces 
résultats  de  la  théorie  par  un  grand  nombre  de  mesures  pri- 
ses à  diverses  distances  des  miroirs  avec  son  parfait  micro- 
mètre. 

2°  Si  l'on  supprime  la  lumière  réfléchie  par  Tun  des  mi- 
roirs, il  ne  peut  plus  y  avoir  interférence,  et  toutes  les 
franges  disparaissent.  En  effets  les  rayons  du  miroir  décou- 
vert suivant  leur  route  sans  être  partiellement  détruits,  il  en 
résulte  que  les  rayons  réfléchis  doivent  offrir  une  lumière 
uniforme  dans  toute  leur  étendue. 

3"*  Si  Ton  Interpose  une  lame  transparente  dans  le  faisceau 
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de  Tan  des  miroirs,  tontes  les  franges  doivent  être  dépla- 
cées. Car  la  lamière,  n'ayant  pas  la  même  vitesse  dans  les  dif- 
férents milieux,  emploiera  des  temps  différents  pour  traver- 
ser l'épaisseur  de  la  lame  interposée  et  pour  traverser  une 
couche  d'air  d'égale  épaisseur.  Les  chemins  parcourus  de- 
viennent  donc  alors  réellement  inégaux,  quoique  leur  lon- 
gueur géométrique  soit  la  même,  et  il  en  résulte  que  les 
franges  se  trouvent  déplacées.  Comme,  en  outre,  le  sens  do 
déplacement  annonce  toujours  un  retard  dans  la  lumière  qui 
traverse  une  lame  de  verre ,  on  peut  en  conclure  avec  cer« 
titude  que  la  lumière  se  meut  plus  lentement  dans  le  verre 
que  dans  l'air,  ce  qui  contredit  formellement  la  théorie  de 
la  réfraction  déduite  dn  système  de  rémission^  et  par  consé- 
quent constitue  une  forte  objection  contre  ce  système. 

54^  On  voit  par  ce  qui  précède  que  la  différence  des  che- 
mins parcourus  par  des  rayons  lumineux  n'est  pas  le  seul 
élément  des  phénomènes  d'interférence,  mais  qu'il  en  est 
encore  un  autre,  savoir  :  l'épaisseur  des  corps  traversés.  Or, 
si  l'on  applique  le  principe  des  interférences  aux  rayons 
lumineux  qui ,  partant  d'une  étoile ,  se  concentrent  au  foyer 
d'une  lentille,  après  avoir  traversé  toutes  les  couches  de 
l'atmosphère,  on  conçoit  que  les  rayons,  qui  s'ajoutent  pour 
un  certain  état  de  ces  couches,  doivent  se  détruire  lorsque 
la  température  ou  toute  autre  cause  amène  dans  l'une  d'en- 
tre elles  un  brusque  changement  de  densité.  En  outre ,  la 
différence  de  densité  qui  détruit  le  rayon  rouge ,  étant  tout 
autre  que  celle  qui  détruit  le  rayon  orangé  ou  les  rayons 
des  autres  couleurs,  il  en  résulte  qu'une  étoile  forme  suc- 
cessivement une  foule  dlmages  de  différentes  couleurs  qui , 
se  peignant  sur  la  rétine  à  des  instants  très-rapprochés,  nous 
font  paraître  l'étoile  avec  des  couleurs  et  des  intensités  per- 
pétuellement changeantes  :  or,  c'est  ce  qui  constitue  le  phé- 
nomène de  la  scintillation. 

Ainsi ,  loi*squ'on  regarde  directement  une  étoile  dans  un 
télescope,  les  rayons  qui  viennent  concourir  au  foyer  de  l'o- 
culaire concordent  pour  former  une  image  de  l'étoile.  Mais 
si  le  chemin  parcouru  par  les  rayons  venant  de  la  droite 
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u'esl  pai$  le  même  que  celui  pareouni  par  les  fayons  veoant 
dp  la  gauche,  l'image  pourra  se  trpuver  (létruite.  Qr,  comme 
les  rayoï^s  des  diverses  couleurs  ne  sout  pas  dans  des  cir« 
constances  identiqqes,  à  cau^e  de^  diverses  modifications  de 
Tatmosphère  comprenant  des  couches  inégalement  denses, 
inégalement  chaudes,  inégaleixient  humides,  il  sera  possible 
fme  ces  rayons  donnent  de  la  lumière  ou  se  détruisent.  I^es 
fiiyons  rouges,  verfs, ....  pourront  4onc  être  successivement 
fiuppri^és,  e\  ^è^  lorç  l'image  peinte  au  foyer  de  Toculaire 
paraîtra  ts^ntût  hlaviche,  tantôt  rouge,  tantôt  bleue, ....  e'est- 
Àrdire  que  Tétoile  scintillera. 

Le  spintil)aj;ipn  s'explique  donc  très-bien  par  le  principe 
des  interférences,  qui  seinblerait  même  devoir  la  rendre  plus 
fréquente  et  plus  grande  qu'elle  ne  Te^t  réeUemeat.  Mais  elle 
est  ^ouvei^t  d^truit^,  au  molps  en  partie ,  pfir  -lee  ^itutions 
^e  Taf  n^Qsphère  et  par  les  variations  rapides  que  ses  coucher 
viennent  à  éprouver  dans  leur  huipidité  ^  leur  température, 
letir  deusité  et  leur  réfr^ngibilité.  I)  s'éeoule,  en  effet,  un 
l^lervàlle  de  temps  très-cour|;  eutrp  }es  instants  où  les  images 
successives  e(;  diyersemept  colorées  d'qpp  étoile  viennent  se 
peindre  sur  la  rétine,  c'est-à-dire,  entre  Timpression  de  11- 
noî^ge  roûge  et  celle  de  l'image  verte,  etc.  Or,  pour  peu  qup 
ces  interyal(es  diminuent  par  unp  cause  quelconque,  les  di- 
verses images  de  l'étoile,  se  superposapt  plus  ou  nioips,  pro- 
duisent upe  impge  blanche  ^  et  dès  lors  la  scintillation  est 
4étruite,  ou  au  mo|ns  très-sensiblement  restreinte.  C'est  par 
U{;e  raison  ^nalogfie  qu'ei^  faisapt  tourner  pn  charbon  ar- 
dent pvec  une  graphe  vitesse,  on  aperçoit  pn  cercle  de  feu 
coptinu  ]  car  le  charbon  cause  ^ur  la  rétipe  une  impression 
4'ppe  pert^ine  durée,  qu'on  peut  même  déterniiner.  A  cet 
effet,  pp  pratique  daps  un  éçrpn  pne  opverture  égale  en 
.grandpur  ap  charbon  ;  ppis,  fp^sant  tpprner  |e  charbon  d'a- 
bord lentement ,  on  a  des  impressions  distinctes;  les  pnes  des 
j^utres^  à  mesure  qp'on  augpiente  la  rapidité  du  mouvement, 
iip  riipprpche  les  époqpes  4^$  impressions,  et  il  arrive  up 
moment  op  le  pharl^pn  a  Ip  yitfisse  pépe^ire  popr  lier  les 
î)lipf^#nS|  c'e^JàTdîre»  PQUF  faire  cpp^mepppr  la  seppndeà 
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l'iattaBt  ou  finit  ta  i^remière,  ce  qui  disme  aloni  un  eer^le 
eontJQQ.  L'expérienee  apprend  que  cette  vitesse  est  d'im 
dûdènie  de  seconde.  Or,  il  en  est  absolument  de  même  pour 
lés  diverses  images  qu'une  étoile  peint  sur  la  rétine  ;  aussi 
l'effet  de  la  sdntiUation  augmente  en  raison  de  la  tranquHlité 
de  ^atmosphère ,  et,  comme  chacun  peut  le  vérifier  par  sa 
propre  espérienoe,  le  phénoipène  se  maniliBSte  dans  toute  sa 
îQtet  pat  le  calme  d'une  belle  unit.  En  outre,  la  sclntlilation 
o'est  1»$  constante  pour  divers  observateurs^  comkne  il  arsi- 
verait  ai  les  rajrons  lumineiix  parcoutaieAt  des  ebemins  pap- 
&itement  égaux  et  traversaient  des  milieux  identiques.  Lors- 
qu'on observe  une  étoile  detns  une  lunette  à  laquelle  on 
imprime  un  léger  fuouvement  d'oscillation ,  on  "voit  une  luilp 
d'images  Isolées  entre  elles  et  diversement  colories,  dont  Pea- 
semble  offre  l^apparence  d'une  ligne  lumineuse  en  forme  de 
ruban  panaobé.  Le  plus  léger  changement  de  distance  suffit 
donc  pour  faire  varier  les  résultantes  de  la  multitude  d'ima- 
ges ftormées  par  l'étoile ,  et  dont  on  n'aperçoit  qu'une  seule 
en  la  fixant  direptement.  Par  conséquent ,  si  l'image  roug«, 
bleue,  etp.,  s'est  fondée  plus  souyept  que  les  autres,  diaprés 
la  distance  parcoyrtie  et  la  densité  des  milieux  traversés^  ou 
doit;  voir  i'^toUe  rovrge,  ble^e,  etp,  L'étoi|e  pe^t  donc  ne  pas 
affectpr  de  ia  i^éme  n^anière  deux  observateurs  différei^ts. 

C'est  paf  la  scintillatipn  qu'o^  distingue  au  premier  abqrd 
les  étoiles  des  planètes,  qui  produisent  au  contraire  dans  le 
ciel  la  sensation  d'une  lun^ière  poiforme  et  frapquille  (Cosmo- 
graphie, n!"  i3p).  Il  est  vrai  que  c^iaque  point  d'une  planète 
scintille  pour  son  cp^ipte ,  et  se  trouve  pour  nous  dans  les 
mêmes  circonstances  qu'une  étoile.  Cap  l'expérience  fait  voir 
que  les  raypQS  directs  n'ont  aucun  avantage  sur  |es  rayons 
réfléchis  pour  prpdqire  les  phénomènes  d'interférences.  Mais 
la  scmtillation  des  planètes  se  trouve  détruite  par  Ips  superpp- 
sitions  fréquentes  de  la  multitude  d'images  diversement  cp- 
lorées  que  produit  l'ensemble  des  points  luminei|x  de  leur 
disque.  Si  |'on  conçoit  deux  étoiles  placées  l'une  sur  l'autre, 
les  changements  4e  couleur  et  d'intensité  deyiendrop);  mpips 
fréquents  qpe  pour  UT^e  seule,  et  la  sciptillatioq  ^in^p^era; 
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elfe  sera  encore  moins  sensible  pour  trois  étoiles  censées  Fnne 
sar  l'autre ,  et  ainsi  de  suite;  de  sorte  que  si  Ton  imagine  un 
grand  nombre  d'étoiles  superposées ,  les  changements  de  cou- 
leur et  d'intensité  que  chacune  d'elles  nous  offre  isolément, 
n'auront  plus  lieu;  par  conséquent,  la  scintillation  sera  dé- 
truite, au  moins  au  centre,  et  ne  pourra  plusse  manifester  que 
sur  les  bords.  C'est  pour  cela  que  les  planètes,  pouvant  être 
considérées  comme  une  agglomération  de  points  lumineux , 
ne  scintillent  jamais  au  centre  du  disque,  mais  seulement  et 
quelquefois  sur  les  bords ,  où  les  points  lumineux  sont  moins 
agglomérés  qu'autre  centre.  En  outre ,  la  scintillation  par- 
tielle et  accidentelle  des  planètes  ne  s'observe  que  dans  leur 
plus  grande  distance  de  la  terre,  parce  qu'alors  leur  disque 
apparent  est  presque  aussi  insensible  que  celui  des  étoiles.  Cet 
effet  se  remarque  surtout  lorsque  les  planètes  sont  près  de 
l'horizon,  parce  que  leurs  rayons  traversant  alors  des  couches 
atmosphériques  plus  denses  et  plus  agitées,  les  images  de 
diverses  couleurs  formées  par  les  points  lumineux  des  bords 
du  disque  se  peignent  sur  la  rétine  à  des  intervalles  moins  rap- 
prochés, ce  qui  les  rend  plus  nettes  et  plus  distinctes;  et  de 
là  résulte  un  certain  degré  de  scintillation.  Il  est  digne  de  re- 
marque que  la  scintillation  des  étoiles  diminue  précisément 
par  la  même  cause  qui  augmente  et  nous  rend  sensible  celle 
des  bords  d'une  planète,  savoir,  l'agitation  de  l'atmosphère. 
56.  Nous  terminerons  ce  paragraphe  par  la  description  de 
l'héliostat,  instrument  fort  utile  dans  les  expériences  sur  la 
lumière,  et  servant  à  réfléchir  dans  une  direction  constante, 
malgré  le  mouvement  apparent  du  soleil ,  ceux  de  ses  rayons 
qui  tombent  sur  un  miroir  plan  (50).  Le  but  de  l'appareil  est 
donc  de  faire  tourner  le  miroir  de  manière  à  obtenir,  un  jour 
quelconque  de  l'année ,  un  rayon  solaire  in  variable  de  position. 
Soient  S  S' S"  {fig  il)  le  cercle  apparent  décrit  ce  jour-là  par 
le  soleil,  I  le  lieu  de  l'observation,  qu'on  peut  supposer  con- 
fondu avec  le  centre  de  la  terre,  dont  le  rayon  peut  être  né- 
gligé par  rapport  à  la  distance  du  soleil  ;  et  soit  IR  la  direc- 
tion voulue  pour  le  rayon  réfléchi  :  prenons  sur  IR  une 
portion  IR  égale  à  la  longueur  IS  d'un  rayon  incident,  joi- 
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poDS  BS ,  et  du  poiut  I  menons  au  point  0 ,  milieu  de  RS ,  la 
droite  10  qui  divise  l'angle  SIR  en  deux  parties  égales.  Il 
est  clair  que  pendant  le  mouvement  diurne  du  soleil ,  la  droite 
RS  décrira  un  cône  oblique  ayant  pour  sommet  le  point  H  et 
pour  base  le  cercle  SS'S",  taudis  que  la  droite  10  décrira 
de  même  un  cône  oblique  ayant  pour  sommet  le  point  I  et  pour 
base  la  section  circulaire  OO'O"  faite  dans  le  premier  cône 
parallèlement  à  la  base  SS'S'',  et  par  suite  à  Téquateur. 
Or^  si  Ton  place  en  I  un  miroir  plan  MN  perpendiculaire  à 
10,  et  dont  la  queue  IQ ,  située  dans  le  prolongement  de  10, 
soit  reliée  avec  cette  droite  de  manière  à  la  suivre  dans  sou 
mouvement ,  il  résulte  des  deux  lois  de  la  réflexion  (18)  que  le 
rayon  solaire  incident  sera  toujours  réfléchi  par  le  miroir  sui- 
vant IR.  Il  reste  donc  à  communiquer  à  la  queue  QI  du  mi- 
roir un  mouvement  tel  qu'elle  décrive  en  24  heures  un  cône 
oblique  dont  la  base  parallèle  à  Téquateur  soit  un  cercle. 
L'appareil  (Jig.  18)  qu'on  emploie  pour  cet  objet  se  compose 
d'au  miroir  circulaire  métallique  et  d'une  horloge  dont  l'ai- 
guille  foit  une  révolution  complète  en  24  heures.  Le  miroir 
MN  est  mobile  autour  d'un  axe  horizontal  AX  supporté  par 
une  tige  verticale  pouvant  tourner  sur  elle-même  ;  il  reçoit 
perpendiculairement  à  sa  face  postérieure  une  tige  métallique 
qni  passe  à  frottement  doux  dans  un  tube  de  cuivre  supporté 
librement  par  une  petite  fourche  à  branches  parallèles.  Cette 
fourche  est  mobile  autour  de  son  manche  m  qui  entre  dans  un 
trou  cylindrique  pratiqué  sur  le  prolongement  de  l'aiguille  de 
l'horloge.  Enfin,  l'horloge  est  mobile  autour  de  deux  axes,  l'un 
vertical  et  l'autre  horizontal,  qui  servent  à  placer  le  cadran 
perpendiculairement  au  méridien  du  lieu  et  parallèlement  à 
l'éqnateur.  La  position  relative  des  axes  verticaux  et  des 
centres  de  l'horloge  et  du  miroir  dépend  du  lieu  et  du  jour  de 
l'observation;  elle  peut  d'ailleurs  se  construire  et  se  calculer 
rigoureusement. 
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CIÎAPITRË    DEUXIEME. 


DU  SOLEIL. 


'^  h  Delà  tempérûturê. 

ô6.  On  appelle  chaleur  ou  ealoriqm  la  cause  générale  et 
puissante,  mais  encore  inconnue  quant  à  son  essence,  qui 
s'oppose  au  contact  immédiat  des  dernières  molécules  de  la 
matière,  et  qui  produit  les  divers  changements  de  densité  et 
d'état  qu'on  observe  dans  les  corps.  Cette  cause  se  nomme 
chaleur,  par  suite  de  l'effet  physique  qu'elle  exerce  sur  nos 
organes ,  et  qui  nous  fait  éprouver  les  sensations  connues  sous 
le  nom  de  chaleur  et  de  froid  ;  mais  quand  on  la  considère 
comme  un  fluide  matériel  impondérable,  on  lui  donne  le  nom 
de  calorique. 

Si  l'on  conçoit  un  espace  limité  renfermant  des  corps  qui 
n'éprouvent  aucune  modification^  on  doit  considérer  comme 
constante  ou  stationnaire  la  quantité  totale  de  chaleur  com- 
prise dans  cet  espace,  ainsi  que  celle  que  possède  chaque  corps. 
Cet  état  d'équilibre  se  nomme  température.  Si  maintenant 
des  sources  extérieures  de  chaleur  ou  de  froid  viennent  modi- 
fier la  densité  de  ces  corps ,  et  de  telle  sorte  que  les  effets  pro- 
duits s'arrêtent  tous  à  la  fois,  c'est-à-dire  que  les  quantités  de 
chaleur,  après  avoir  augmenté  ou  diminué ,  deviennent  en- 
core stationnaires,  dès  lors  il  se  produit  un  autre  état  d'équi- 
libre ou  une  autre  température  ;  et  cette  seconde  température 
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est  dite  pliis  éleTée  oq  plas  basse  qae  la*preinière ,  solvant  que 
lesebangements  obsel*yés  dénotent  uii  gain  ou  une  perte  de  cha*- 
leur.  L'espace  dont  il  s'agit,  et  les  corps  qu'il  renferme,  peuTent 
ainsi  passer  suceessiirement  par  divers  états  d'équilibre ,  oo 
prendre  diverses  températures.  Or  ces  variations  de  température 
se  constatent  aVec  l'instrument  connu  de  tout  le  monde  sous  le 
nom  de  thermomètre.  De  là  vient  qu'on  donne  le  nom  de  tem- 
pérature aux  diverses  ii^dications  du  thermomètre  ;  et  l'on  dit 
qu'elle  s'élève  ou  s'abaisse  suivant  que  la  matière  qui  donne 
ees  indications  éprouve  une  augmentation  ou  une  diminution 
de  volume.  Ainsi  la  température  d'un  corps  est  don  éM  ther- 
mométriquef  ou  le  nombre  de  degrés  que  marque  un  ther- 
momètre mis  en  contact  avee  le  corps. 

Le  soleil  est  j^r  nous  la  principale  Ou  comme  l'unique 
source  de  la  chaleur  et  de  la  lumière.  Sa  position  par  rapport 
à  la  terre  eaUse  l'inégalité  des  Jours  et  la  variété  des  saisons. 
Si,  Goiiune  te  croyaient  les  anciens,  le  soleil  ne  quittait  pas 
réquateur,  chaque  point  denotreglobe  aurait  toujours  la  même 
température^  sauf  les  variations  provenant  de  l'état  de  l'atmos- 
phère. Il  n'y  aurait  donc  plus  de  saisons  distinctes ,  et  chaque 
pays  aurait  son  printemps  perpétuel.  Au  reste,  cela  ne  veut 
pas  dire  que  la  température  serait  identiquement  La  même 
pour  tous  les  pays^  mais  seulement  constante  pour  chacun 
d'eux,  selon  son  degré  d'éloignement  de  l'équatenr  ou  sa 
latitude.  Il  est  certain  que  depuis  l'époque  des  plus  anciennes 
observations  connues,  l'écliptique  s'est  rapproché  de  Téqua- 
teur.  Les  observations  du  gnemon,  faites  par  les  Chinois  à  Une 
époque  tirès-reculée,  prouvent  en  effet  que  le  soleil  oscillait 
alors  à  de  plus  grandes  distances  de  l'équateur  ;  mais  depuis 
on  a  trouvé  la  cause  du  déplacement  de  récliptique  qui  par- 
venu à  une  certaine  proximité  de  ce  cercle,  doit  â'en  écarter  de 
nouYcau ,  et  le  calcul  fait  voir  que  l'oscillation  qui  en  résulte 
ne  dépasse  pas  5"*;  elle  ne  pourra  donc  Jamais  produire  un 
grand  changement  dans  les  saisons  pour  les  divers  climats  du 
globe. 

Pendant  six  mbis  consécutifs,  la  position  du  soleil  rend 
pour  nous  les  Jours  d'abord  plus  longs  et  ensuite  plus  courts 
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que  les  nuits,  selon  qu'il  se  trouve  dans  l'hémisphère  boréal 
ou  dans  Théinisphère  austral  ;  de  là  résulte  le  partage  naturel 
de  l'année  en  deux  saisons  principales,  Tété  et  Thiver.  Il  fait 
plus  chaud  en  été  qu'en  hiver,  quoique ,  dans  cette  dernière 
saison ,  le  soleil  soit  plus  près  de  nous  d'environ  600  000  roy- 
riamètres  ;  or,  la  quantité  de  lumière  ou  de  chaleur  que  Yhon- 
zon  reçoit  en  hiver  étant  à  celle  qu'il  reçoit  en  été  dans  le  rap- 
port inverse  des  carrés  des  distances,  ou  comme  le  carré  de 
la  distance  en  été  est  au  carré  de  la  distance  en  hiver,  il  de- 
vrait en  résulter  naturellement  une  plas  forte  chaleur  en 
hiver  qu'en  été.  Si  le  contraire  a  lieu ,  c'est  que  d'autres  causes 
plus  fortes  que  celle  indiquée  la  paralysent  et  la  dépassent. 
Comme  ces  causes  se  trouvent  suffisamment  exposées  dans  notre 
Cosmographie  (n'*  73),  nous  ajouterons  seulement  quelques 
mots  sur  la  principale  d'entre  elles. 

Lorsqu'on  met  en  contact  deux  corps  ayant  deux  tempéra- 
tures différentes,  le  corps  le  plus  froid  prend  de  la  chaleur  au 
plus  chaud  jusqu'à  ce  qu'ils  soient  parvenus  au  même  degré  de 
température.  Or,  il  en  est  encore  de  même,  si  l'on  met  les  corps 
non  plus  en  contact ,  nciais  seulement  en'  présence.  Car,  par 
suite  de  la  propriété  que  la  chaleur  a  de  rayonner,  et  qui  même, 
sous  ce  point  de  vue,  se  nomme  calorique  rayonnant,  les 
deux  corps  en  présence  vont  s'envoyer  mutuellement  une  par- 
tie de  leur  chaleur.  Comme  le  corps  le  plus  chaud  envoie 
plus  de  chaleur  qu'il  n'en  reçoit,  et  que  le  corps  le  plus  froid 
en  reçoit  plus  qu'il  n'en  envoie ,  il  en  résulte  que  les  corps,  au 
bout  d'un  certain  temps ,  se  seront  mis  en  équilibre  de  tem' 
pérature,  c'est-à-dire,  seront  aussi  chauds  l'un  que  l'autre ,  à 
moins  toutefois  que  la  différence  des  températures  ne  soit  en- 
tretenue par  une  cause  constante.  Ainsi ,  le  soleil  et  l'horizon 
s'envoient  mutuellement  de  la  chaleur,  tant  qu'ils  sont  en 
présence,  et  le  soleil  répare  les  pertes  de  l'horizon  en  lui  en- 
voyant une  chaleur  bien  supérieure  à  celle  qu'il  en  reçoit. 
Mais  il  répare  cette  perte  inégalement  à  différentes  épo- 
ques ,  et  dans  le  rapport  de  la  durée  de  son  apparition  sur 
l'horizon.  Comme  le  soleil  nous  envole  de  la  chaleur  pendant 
16  heures  sur  24  en  été,  et  seulement  pendant  8  heures  sur 
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24  en  hiver,  ii  est  clair  qu'il  doit  en  résulter  pour  Tété  une 
tonpérature  bien  supérieure  à  celle  de  Thiver. 

57.  Il  suit  de  là  que  les  jours  du  2 1  mars  et  du  31  septembre, 
où  le  soleil  se  trouve  dans  Téquateur,  doivent  avoir  une  tem- 
pérature spéciale.  A  la  vérité,  lesl)ouleversements,  que  Tatmos- 
phère  éprouve  ordinairement  a  Tune  ou  à  Tautre  de  ces  deux 
époques  y  nous  empêchent  de  nous  en  apercevoir;  mais  si  Ton 
prend  la  moyenne  de  la  température  pendant  plusieurs  jours 
consécutifs,  soit  avant,  soit  après  chaque  équinoxe ,  on  trouve 
que  la  température  moyenne  augmente  à  partir  du  32  mars 
jusqu'à  une  certaine  limite, et  décroît  ensuite  pour  revenir,  au 
21  septembre,  la  même  qu'au  21  mars.  Dès  lors  elle  diminue 
journellement  jusqu'à  une  certaine  limite,  et  croit  ensuite 
pour  atteindre ,  au  2 1  mars,  sa  valeur  primitive.  11  est  facile  de 
voir  qu'il  doit  en  être  ainsi:  en  effet,  tant  que  le  soleil  est 
dans  l'hémisphère  boréal ,  il  reste  plus  de  12  heures  au-dessus 
de  l'horizon  et  moins  de  12  heures  au-dessous.  Ainsi  les  jours 
devenant  plus  longs  et  les  nuits  plus  courtes,  la  température 
doit  surpasser  la  moyenne  de  toute  l'année.  Lorsque  le  soleil , 
au  contraire ,  se  trouve  dans  l'hémisphère  austral ,  nos  jours 
sont  plus  courts ,  nos  nuits  plus  longues ,  et  la  température 
est  inférieure  à  la  moyenne  de  toute  Tannée.  Par  conséquent, 
cette  différence  de  température ,  soit  en  plus,  soit  en  moins, 
doit  s'évanouir  dans  les  deux  jours  où  le  soleil  traverse  l'équa* 
teur,  c'est-à*dire,  le  21  mars  et  le  21  septembre,  qui  ont 
donc  une  température  spéciale. 

58.  Buffon  avait  remarqué  déjà  qu'il  existait  des  climats 
excessifs,  c est-à-dire,  offrant  des  hivers  très-rigoureux  et 
des  étés  très-chauds,  comme,  par  exemple,  la  c6te  orientale 
des  États-Unis,  celle  de  l'Asie,  etc. Or,  une  région  peut  offrir 
des  températures  excessives ,  et  avoir,  par  exemple ,  la 
même  température  moyenne  que  la  France ,  parce  qu'une 
même  moyenne  peut  provenir  de  nombres  très-différents.  A 
la  vérité,  les  villes  de  Québec  et  même  de  Pékin,  situées. 
Tune  à  46^  de  latitude,  l'autre  à  40^,  éprouvent  desfrmds 
excessife,  et  ont  une  température  moyenne  inférieure  a  celle 
qu'on  observe  en  France  à  la  même  latitude.  Mais  le  fait  n'a 
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He»  9i€  pour  les  oètes  orientales ,  ear  la  eôle  ocddentak  des 
Etats-Unis,  comme  la  Nouvelle^Galifoniie,  etc.,  jouit  d'un  cli- 
mat très-modéré.  Ao  reste,  les  variations  de  température  sont 
de  moins  en  moins  sensibles  à  mesure  qu'on  se  rapproche  de 
réquateur,  de  sorte  que  les  diverses  régions  de  rAiïi<pie,  de 
l'Amérique,  ou  les  îles  de  l'Asie,  situées  à  l'équateur,  ont  une 
même  température  moyenne,  à  peu  près  comprise  entre  37^ 
et  28°.  Si  donc  on  trace  sur  le  globe  les  lignes  de  tempéra- 
ture moyenne,  on  trouve  que  celle  de  l'équateur  est  une  ligne 
drmte,  et  que  celle  de  la  latitude  de  Paris,  par  exemple,  est 
une  ligne  sinueuse,  dont  les  points  les  plus  bas  sont  ceux  où 
die  coupe  les  cètes  orientales  de  l'ancien  et  du  nouveau 
continent.  Une  ligne,  censée  menée  par  tous  les  points  de  la 
surface  de  la  terre  ayant  une  même  température  moyenne, 
est  ce  qu'on  nomme  une  ligne  isotherme  ou  à- égale  cha- 
leur. 

$0.  Nous  allons  maintenant  faire  voir  cotnmenton  peut 
obtenir  la  température  moyenne  d'un  Jour,  qui  est  Télément 
principal  de  toutes  les  recherches  relatives  à  la  température 
moyenne  d'un  lieu  déterminé.  On  sait  que  pour  avoir  la 
moyenne  de  plusieurs  nombres,  il  faut,  en  général ,  faire  leur 
somme  et  la  diviser  par  le  chi£(!re  Indiquant  combien  il  y  a 
de  nombres.  D'après  cette  règle ,  on  obtiendrait  la  tempéra- 
ture moyenne  d'un  jour,  en  observant,  à  l'aide  du  thermomè- 
tre, la  température  effective  à  tous  les  instants  de  la  journée, 
et  divisant  la  somme  des  températures  par  le  nombre  de  ces 
instants.  Or,  comme  un  Jour  de  ^4  heures  contient  se  400 
fois  une  seconde,  qui  est  la  plus  petite  division  usuelle  de 
temps,  ou  devrait  donc  Mre  86400  observations  du  thermo- 
mètre, et  diviser  par  86  400  la  somme  des  degrés  de  tempé- 
rature observés,  pris  chacun  avec  le  signe  convenable,  c'est- 
à-dire,  avec  le  signe  +  pour  les  degrés  comptés  au-dessus  de 
léro,  et  avec  le  signe  —  pour  les  degrés  comptés  au-dessous. 
Mais  la  température  ne  changeant  pas  brusquement  à  cha- 
que seconde^  on  pourrait  se  contenter  de  faire  les  observa- 
tions de  minute  en  minute ,  ce  qui  ne  laisserait  pas  que  d'être 
6iicore  bien  fastidieux,  puisque  la  durée  d'un  jour  eontient 
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Mm ,  à  clitepses  époqoes^  de  ranoée  et  fendirai  no  certain 
BdffilbM  êè  jomrs ,  les  observations  de  eiâg  minutes  en  ekM| 
minutes,  et  l^on  a  reconnu  qne ,  pour  ai^tr  la  température 
Myenne  d'un»  eertaîn  jou«  dans  u»  Heu  donné,  il  raffit  de 
pr^dre  Itt  tiroyenne  de  trois  obserratttone  fàitet,  Fune  an 
te?er  du  eoléfl ,  la  seconde  à  deux  heures  de  i*après-midi ,  et 
la  ifDisfème  au  coucher  du  sokM;  ou  bien  encore  àe  prendre 
la  moyenne  ei^re  la  plus  haute  et  la  plus  basse  température 
de  la  journée,  comme  on  te  fait  à  l'Observatoire  de  Pariât 
1^,  dan»  un  même  lieu,  la  pln^  basse  températin«  d'un  jour 
s'observe  lors  du  lever  du  soleil,  et  la  plus  haute  à  deux  heures 
de  Fa]^è8»midt,  pour  les  jours  les  plus  longs.  Les  deux  élé- 
Heuls  de  la  température  moyenne  d'un  jour  arrivent  donc  à 
des  heures  variables,  très-éloignées  Tune  de  l'autre,  et,  pas 
suite,  fort  incommodes*  Mais  il  ectt  une  heure  dé  la  journée 
donnant  à  peu  près  la  température  moyenne  ;>  et  cette  heure, 
l^ilable  avec  la  latitude,  ei^,  pour  Paris,  neuf  heures  du  motia^ 
Une  seule  observation  ^  faite  à  cette  heure ,  donnera  donc  la 
teaipéralare  moyenne  de  la  journée.  11  ne  faut  pas  oublier  qu'il 
s'agit  ici  de  la  température  de  l'air  à  la  surface  de  la  terre, 
%t  non  de  la  chaleur  solaire  qui  atteint  toujours  à  midi  son 
maximum  y  tandis  que  le  maximum  de  la  température  du 
sot,  ou,  comme  on  dlt^  ta  phis  grande  chaleur  du  jour,  ne 
fê  i^it  ressentir  que  vers  deux  heures  de  l'après-midi ,  parce 
4«e  la  chaleur  solaire,  acecunulée  à  la  surfiskce  du  set,  est 
alors  telle  que  la  quantité  y  perdue  sous  forme  obscure  par  le 
niyonnement,  est  ^écisémâtit  égaie  à  celle  que  la  terre  reçoit 
du  soleil  dans  te  même  instant 

60.  La  température  moyenne  d'un  jour,  obtenue  comme  ^ 
vient  de  l'indiquer,  n'est  qu'approchée.  Pour  l'avoir  exacte* 
ment,  il  faut  observer  la  plus  haute  et  la  plus  basse  ten^^ 
rature  de  la  jouniée.  Â  cet  effet,  on  emploie  des  thermomè» 
très,  qui  donnent  d'eux*mémes,  au  moyen  d'un  index,  les 
deux  températures  extrêmes,  sansexiger  tel  présence  d'un  o^ 
fiervaleur,<et  qui  se  nomment,  pour  cette  raison,  thermomètres 
ftes  maxima  et  des  minima,  L'inetrument  d'aberd  m  usage, 
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et  dû  à  Roterford ,  se  compose  d'ane  planche  sur  laquelle 
sont  fixés  deux  thermomètres  à  tiges  recourbées  horizon- 
talement, et  placés  en  sens  contraires.  Le  thermomètre, 
destiné  à  marquer  le  maximum  de  température,  est  à  mer- 
cure, et  contient  un  curseur,  ou  petit  cylindre  d'acier,  d'un 
diamètre  un  peu  inférieur  à  celui  du  tube.  Gomme  le  mercure 
n'a  pas  d'adhérence  avec  l'acier,  ou ,  en  d'autres  termes ,  ne 
le  mouille  pas,  s'il  est  en  contact  avec  lui  à  une  certaine 
époque  de  la  journée  et  que  la  température  s'élève,  le  mer- 
cure, se  dilatant,  pousse  devant  lui  l'index  ^  qui  reste  immo- 
bile, lorsque,  la  température  venant  à  baisser,  le  mercure  se 
retire  en  l'abandonnant.  Par  conséquent,  l'extrémité  de  l'in- 
deXf  la  plus  voisine  de  la  boule,  indique  le  maximum  de  tem- 
pérature auquel  l'instrument  s'est  élevé.  L'observateur  peut 
donc  noter,  en  rentrant,  le  maximum  de  température. 

L'autre  thermomètre,  destiné  à  marquer  le  minimum  de 
température,  est  à  alcool  blanc,  et  contient,  dans  l'intérieur 
du  liquide,  un  petit  cylindre  d'émail  d'un  diamètre  un  peu 
inférîeur  à  celui  du  tube.  Gomme  les  liquides  ne  laissent  pas 
percer  leur  surface  par  de  petits  corps  émoussés,  si  l'on  in- 
cline le  thermomètre  jusqu'à  ce  que  Vindex  touche  l'extré- 
mité de  la  colonne  liquide,  et  que  la  température  diminue, 
la  surface  liquide  ramène  Vindex  vers  la  boule,  en  un  cer- 
tain point ,  où  elle  l'abandonne,  lorsque  le  liquide  vient  à  se 
dilater  de  nouveau  par  suite  de  l'élévation  de  température.  Par 
conséquent,  l'extrémité  de  Vindex^  la  plus  voisine  de  la  boule, 
marque  le  minimum  de  température  auquel  l'instrument  est 
parvenu.  L'observateur,  notant  ce  minimum,  a  donc  ainsi  les 
deux  températures  extrêmes  de  la  journée.  Le  système  des 
tubes  est  disposé  de  manière  qu'en  le  plaçant  un  instant  dans 
une  position  verticale,  et  lui  donnant  quelques  secousses,  les 
deux  index  retombent  par  leur  propre  poids,  et  reprennent 
la  position  convenable  pour  une  nouvelle  observation. 

Get  instrument  offre  l'inconvénient  d'exiger  deux  thermo- 
mètres pour  faire  les  observations;  en  outre,  il  ne  sert  que 
dans  une  position  horizontale,  ce  qui  est  peu  commode  dans 
la  pratique.  On  Fa  donc  remplacé  par  un  autre,  qui  peut  se 
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placer  verticalement,  et  qui  donne  à  la  fois  le  maximum  et  lé 
minimum  de  température  de  la  journée.  Cet  instrument  est 
connu  sous  le  nom  de  thermomètre  de  Six^  perfectionné  par 
Beliani.  Il  se  compose  d'un  grand  réservoir  de  mercure,  à 
l'extrémité  supérieure  duquel  se  trouve  un  tube  de  verre  re- 
courbé,  ou  comme  formé  de  deux  branches  verticales,  réunies 
dans  le  bas  par  un  petit  coude ,  et  dont  chacune  offre  une 
graduation  distincte.  Le  tube  contient  aussi  du  mercure,  mais 
qui  est  séparé  de  celui  du  réservoir  par  une  petite  quantité 
d'air.  Chaque  branche  du  tube  renferme  un  index  en  fer,  qui 
est  extérieur  à  la  surface  du  mercure,  et  qu'on  amène  à  son 
niveau  lorsqu'on  veut  faire  une  observation.  Lorsque  la  tem- 
pérature baisse,  la  colonne  de  mercure,  rencontrant  le  réser- 
voir, pousse  Vindex  situé  de  ce  côté.  Lorsque  la  température 
s'élève,  la  colonne  de  mercure  remonte  du  côté  opposé,  et 
pousse  de  même  l'autre  index.  Or,  ces  indexj  se  trouvant 
dans  la  position  qui  correspond,  pour  l'un,  au  minimum^  et, 
pour  l'autre,  au  maximum  de  température ,  restent  tous  deux 
dans  cette  position  par  le  moyen  d'un  ressort  fort  ingénieux, 
qui  les  soutient  en  l'air,  et  qui  n'est  autre  chose  qu'une  petite 
boucle  de  cheveux.  L'observateur  peut  donc ,  à  l'aide  de  cet 
appareil,  noter,  en  rentrant,  le  maximum  et  le  minimum  de 
température ,  dont  la  moyenne  donne  la  température  cher- 
chée. 

On  peut  encore  remplacer  le  mercure  du  réservoir  par  de 
Talcool ,  qui  touche  alors  immédiatement  la  surface  du  mer- 
cure contenu  dans  l'une  des  branches  du  tube;  et  l'antre 
surface  de  mercure  est  mise  en  contact ,  non  plus  avec  une 
colonne  d'air,  mais  avec  une  autre  colonne  d'alcool  venant 
aboutir  au  fond  d'une  cuvette  ouverte  dans  l'atmosphère  :  le 
reste  ne  diffère  pas.  Lorsqu'on  veut  procéder  à  une  nouvelle 
observation,  on  fait  descendre  les  index  sur  les  surfaces  de 
mercure  au  moyen  d'un  aimant  assez  fort  pour  vaincre  le 
frottement  des  boucles  de  cheveux  sur  les  parois  qu'elles 
pressent. 

Répétant  la  même  observation  tous  les  jours  d'une  année, 
et  divisant  par  365  la  somme  des  résultats  obtenus,  on  aura 
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la  température  mayenne  de  celte  anoée.  Hais  Texpérience 
mon^  qa'on  peut  la  déterminer  presque  aus^  exactei&ei^, 
floit  en  prenant  la  tethpérature  moyenne  seulement  du  mois 
«d'oetobre,  soit  en  prenant,  toute  l'année,  la  température 
moyenne  des  températures  relatives  à  une  même  heure,  va*- 
riabie  avec  la  latitude,  et  qui  est  à  Paris  celle  de  neuf  heures 
du  matin. 

Enfin,  Ton  ne  cherche  la  température  moyemie  de  l'an- 
née que  pour  parvenir  à  la  température  moyenne  du  lieu» 
qui  est  la  moyenne  de  Imstes  les  moyennes  annuelles.  U 
Iftut  donc ,  en  général ,  continuer  les  observations  pendant 
un  grand  nombre  d'années  pour  obtenir  un  résultat  à  peu 
près  exact.  La  comparaison  des  moyennes  annuelles  de  Paris, 
pour  31  années  consécutives,  donne  environ  lO""?  de  tempéca- 
turc  moyenne. 

61.  La  température  moyenne,  obtenue  par  ce  procédé,  ne 
convient,  comme  on  l'a  déjà  dit ,  qu'à  la  surface  du  sol.  Car 
1^  l'on  rq^étaît  les  mêmes  observations  au-dessous  de  cette 
surface,  on  trouverait  des  résultats  très^ttffén^ts.  Des  expé- 
riences nombreuses  ont,  en  effet,  démontrée  que  la  tempéra- 
ture reste ,  toute  l'année,  constante  pour  un  même  point  situé 
à  SO  mètres  environ  au-dessous  de  la  surîace  du  globe,  le 
niveau  du  thermomètre  sie  variant  pas  en  ce  point  pour  cha- 
que lieu  déterminé ,  mais  seulement  avec  la  latitude  :  de  sorte 
qu'à  cette  profondeur,  on  ne  sent  plus  l'effet  desrayons  6<*lsâres 
ni  des  i^énomènes  atmosphériques,  d'où  résultent  cependant 
de  très^grandes  variations  de  température,  qui  sont  à  p«u»e 
comprises  entre  ks  limites  de  40^  au-dessus  de  zéro  du  ther- 
momètre, et  de  2^0^  au-dessous.  D'après  les  expériences  fatîtas 
4ans  les  carrières  de  l'Observatoire  de  Paris,  le  th^mo- 
<m^re  ^marque  encore,  à  8  mètres  de  profondeur,  une  varia- 
'tion  de'l^i,  mais  en  sens  contraire  de  celle  qui  a  lieu  au  ni- 
veau du  sol,  c'est-à-dire  que  le  maximum  rde  température 
a  lieu  le  21  décembre,  et  le  mmimum  le  âJ  juin.  Si  l'on 
descend  au  delà  de  la  profondeur  où  les  variations  diurnes 
et  aanueiles  'de  là  température  due  à  l'action  du  soteil  ces- 
tseat  4e  «se  mnifeBter,  «n  tvMive  que  ià  t^apécatuoe  Migmeate 
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à  pea  près  de  1^  pour  ua  accroiMeineiit  de  profendenr  de  »» 
à  30  mètses  ;  oe  qui  ne  peut  s'expliquer  qu'en  admettanl, 
pour  la  4erjie,  une  chaleur  primitive,  qu'elle  perd  snoeessive- 
ment  far  son  refroidissement  dans  l'espaoe.  Car  si  sa  ehatour 
Be  provenait  que  des  rayons  solaires,  la  température,  pasaé 
ie  point  de  eonstanee  du  thermomètre ,  devrait  déeroitre  en 
s'approchant  du  centre ,  jusqu'à  ce  que  l'action  solaire  ait 
produit  tout  son  effet,  après  quoi  la  température  de  toute  la 
masse  de  la  terre  serait  demeurée  invariable.  D'ailleurs ,  la 
chaleur  qu'on  observe  à  des  profondeurs  eonsidérabtoi, 
eqmm  dans  la  mit»  d'argent  de  Guanaxato  au  Mexique,  en- 
foncée à  522  mètres»  ne  peut  provenir  d'un  dégagement  causé 
par  une  plus  grande  condensation  de  Tair.  A  la  vérité,  l'ex- 
périence du  briquet  pneumatique  prouve  bien  que  l'air  ren- 
ferme une  grande  quantité  de  calorique,  qui  se  dégage  par  une 
forte  condensation  et  peut  allumer  les  corps;  mais  cooune 
les  sources  artésiennes,  .où  l'eau  n'est  pas  en  contact  avec 
Tair,  ont  une  chaleur  propre,  qui  ne  peut  évidenunent  pro- 
venir que  de  la  terre,  il  en  xéuilte  encore  que  celle-ci  pos- 
sède reniement  une  chaleur  d'origine.  L'existence  de  la  cha- 
ieor  centrale  de  la  terre  n'est  donc  plus  an  problème  ;  mais 
ce  qui  en  e^  encone  un,  c'est  l'intensité  de  la  température  à  des 
profondeurs  auxqueUes  on  n'a  pas  jusqu'alors  pénétré.  Tou- 
tefois, l'observaticm  prouve  que  les  courbes  d'égale  tempéra- 
ture, pcovenant  de  la  chaleur  propre  de  la  terre,  sont  parallèles 
à  sa  «urface,  quelles  que  soient  les  aspérités  qui  la  défigu- 
rent Fourier  a  4)aieulé  que  la  surface  de  la  terre  ne  reçoit, 
par  suite  de  sa  chaleur  centrale,  qu'un  so*'  de  degré  de 
ten^^érature  en  sus  de  celle  que  lui  occasionne  l'action  du  ao- 
leil  ;  ce  qui  détruit  la  prédiction  de  Bufifon  sur  la  eongéla- 
tion  du  globe  par  suite  d*an  refroidissement  intérieur. 

02.  L'atmoft|dière  s'échauffe  très  -  peu  par  l'action  des 
rayons  solaires,  mais  ti^vivement  par  suite  de  son  contact 
avec  la  sui^aee  de  la  terre.  La  couche  d'air,  qui  repose  sur 
le  sol,  s'éehauffe  en  Jm  dérobant  une  partie  de  sa  chaleiiir, 
puis,  lune  fois  échaulËàe,  sis  dUate ,  «e  rarà&e^  et  3'élève  vars 
la  Umite  à»  ïeima»^^»^  l4i  ^couche  iiaméfiÛalaiiEieikt  mf^é- 
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rieare  à  la  précédente,  vaiant  alors  en  contact  avec  le  sol, 
s'échauffe  de  la  même  manière,  s'élève  et  se  trouve  rempla- 
cée par  la  couche  suivante;  ainsi  de  suite.  Le  mouvement  as- 
censionnel des  couches  inférieures  se  manifeste  très-hien , 
pendant  Tété,  par  les  tremblements  qu'on  aperçoit  au-dessus 
d'un  terrain  très-chaud.  Il  semble,  au  premier  abord,  que  les 
couches  inférieures  devraient,  en  s'élevant  après  s'être 
échauffées,  communiquer  leur  chaleur  à  celles  qu'elles  traver- 
sent; mais  loin  de  là,  les  couches  supérieures  sont  toujours 
bien  plus  froides  que  les  inférieures,  comme  l'a  pleinement 
constaté  M.  Gay-Lussac  lors  de  sa  fameuse  ascension  aéro- 
nautique. Car  le  thermomètre,  qui  marquait  30®  au-dessus 
de  zéro ,  lors  de  son  départ  de  l'Observatoire,  était  descendu 
jusqu'à  10*^  au-dessous  de  zéro,  lorsqu'il  eut  atteint  sa  plus 
grande  élévation  égale  à  7  000  mètres.  On  remarque,  en  ef- 
fet, que  les  montagnes  fort  élevées,  comme  les  Alpes,  sont 
couvertes  de  neiges  perpétuelles.  L'abaissement  considérable 
de  température,  qui  a  lieu  dans  les  couches  supérieures  de 
l'atmosphère,  provient  de  ce  que  les  couches  inférieures,  qui 
se  raréfient  en  s'élevant  après  avoir  été  échauffées  par  le 
contact  du  sol ,  ont  besoin  d'une  énorme  quantité  de  chaleur 
pour  passer  de  leur  premier  état  de  compression  à  leur  nonvel 
état  de  dilatation.  Or,  l'air,  dans  son  mouvement  ascension- 
nel, n'étant  plus  en  contact  avec  les  corps  échauffés,  ne  peut 
emprunter  de  chaleur  qu'à  lui-même.  Ainsi,  l'air  qui  s'élève 
reprend  sa  chaleur  sensible  ou  thermométrique,  et,  par  con- 
séquent, plus  il  se  raréfie  en  s'élevant,  plus  il  doit  se  refroi- 
dir. Cette  théorie  est  pleinement  confirmée  par  l'expérience, 
et  l'on  a  trouvé  qu'à  une  différence  de  hauteur  égale  à  200 
mètres  correspond  une  différence  de  température  à  peu  près 
égale  à  i^.  Mais  cette  moyenne  n'est  qu'une  approximation 
qui  change  avec  les  vents  et  les  saisons.  Comme  Fs^is  a  10^ 
'  environ  de  température  moyenne,  on  sait  qu'il  faut,  en  géné- 
ral, s'y  élever  à  2  000  mètres  pour  avoir  une  température  de 
zéro  degré.  L'air,  absorbant  une  grande  quantité  de  chaleur 
en  se  raréfiant,  doit,  par  la  raison  contraire,  rendre  la  chaleur 
absorbée  lorsqu'on  le  comprime  brusquement.  On  remarque. 


CHAPITBB  II.  105 

en  effet,  que  l'air  comprimé  au  cinquième  de  son  volume  en- 
flamme Tamadoa,  ce  qui  exige  au  moins  une  chaleur  de  300**. 

C'est  surtout  quand  le  ciel  est  serein  que  Fair  ne  reçoit, 
par  Faction  des  rayons  solaires ,  qu'une  très-faible  élévation 
de  température.  Quand  l'air  est  brumeux  ou  chargé  de  nuages, 
la  chaleur  solaire  est,  au  contraire,  absorbée  en  très-grande 
proportion  ;  alors  la  couche  brumeuse,  acquérant  une  tempé- 
rature plus  élevée,  s'élève  en  vertu  de  sa  légèreté  spécifique; 
mais  elle  se  refroidit  rapidement  par  suite  de  deux  causes  di^ 
tinctes ,  dont  l'une  est  sa  dilatation ,  et  l'autre  son  rayonne- 
ment, surtout  vers  les  hautes  régions  de  l'espace. 

La  température  de  l'air  s'observe,  comme  celle  des  au- 
tres corps,  au  moyen  du  thermomètre.  Mais  il  faut  avoir  soin 
de  le  placer  à  l'ombre,  au  nord  des  habitations.  En  outre,  le 
thermomètre  ne  doit  pas  être  en  communication  de  rayonne- 
ment, soit  avec  le  sol,  soit  avec  les  espaces  planétaires, 
parce  que  la  température,  qui  varie  très-peu  dans  le  sens  ho- 
rizontal, varie  beaucoup  suivant  la  verticale.  On  dispose  donc 
le  thermomètre,  soit  entre  deux  disques  de  bois,  soit  dans 
une  cavité  pratiquée  à  une  petite  planche,  de.  manière  à  ne 
lui  laisser  de  communication  qu'avec  la  couche  d'air  de  même 
niveau. 

63.  Nous  avons  avancé  (Cosmographie ,  n"*  76)  que  le  mou- 
vement de  la  lune  donne  une  preuve  mathématique  de  la  cons- 
tance de  la  température  de  la  terre.  Voici  quelques  dévelop- 
pements sur  ce  sujet.  On  sait  (Cosmographie,  n""  109)  que  la 
révolution  sidérale  de  la  lune  est  actuellement  plus  courte  que 
du  temps  d'Hipparque  (écrivant  sous  les  califes,  200  ans  avant 
l'ère  chrétienne),  et  continue  à  décroître  graduellement,  quoique 
d'une  très-petite  quantité.  La  lune  est  donc  dérangée  dans  sa 
marche  par  l'action  de  certaines  forces,  dites  perturbatriceSy 
et  produisant  ce  qu'on  nomme  des  perturbations  (181  et  190). 
L'accélération,  qui  en  résulte  dans  le  mouvement  de  la  lune , 
et  qui  est  de  1  i"  par  siècle ,  continuera  d'avoir  lieu  jusqu'à 
une  certaine  époque  encore  fort  éloignée ,  puis  alors  se  chan- 
gera en  retardement.  Or,  si  l'on  effectue  toutes  les  corrections 
relatives  aux  perturbations,  on  trouve  que  le  mouvement 
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moyen  ie  la  krne  est  oonatant,  et  tout  à  fait  le  même  que  lia 
temps  d'fiqipurqiie. 

De  là  peut  rlgooffensement  se  dédoke  cette  conséquence 
remarquable,  que  la  température  de  ia  terre  n'a  poa  varié  de 
x4ïï  <^®  degré  centigrade  depuis  2  ooo  ans. 

Un  corps  est  inerte  par  sa  nature ,  c'est-à-dire  qu'il  ne  peut 
de  lui-même  «ortir  de  l'état  de  repos,  ni  changer  le  mouve- 
ment qu'on  lui  a  imprimé.  Si  l'on  conçoit  deux  balles,  l'une 
en  rq^.,  l'autre  en  mouvement,  il  existe  eertaiuemeot  une 
difCérenceentre  elles.  La  balle  en  mouvement  a  ime  propriété 
qui  la  distingue  de  celle  en  repos.  Or,  ce  qu'on  a  infusé  à  la 
balle  en  repos,  pour  ia  {ure  passera  l'état  de  mouvement,  s'ap- 
pelle/orc«.  Ainsi,  en  général,  on  donne  le  nom  de^n^:à 
toute  cause  qui  peut  faire  passer  >un  corps  de  l'état  de  repos  .à 
icelui  de  mouvement,  ou  produire  l'effet  inverse,  sans  que 
l'on  connaisse  toutefois  la  nature  de  cette  cause. 

Maint^ant,  on  sait  par  expérience  qu'on  peut ,  sans  grand 
effort,  faire  tourner  une  roue  ordinaire,  dont  chaque  bras  ou 
rayon  supporte  un  poids  même  considérable ,  lorsque  les  poids 
sont  placés  près  du  centre  de  la  roue,  tandis  qu'il  faut ,  au 
contraire^  employer  une  force  d'autant  plus  grande  que  les 
poids  sont  plus  écartés  du  centre;  et  si  on  les  éloigne  de  plus 
en  plus,  il  viendra  même  un  moment  ou  Ton  ne  pourra  plus 
vaiuore  te  résistance,  que  les  poids ,  agissant  à  l'extrémité  d'un 
bras  de  levier  sufâsamment  long ,  opposeront  au  mouvement 
de  la  roue.  L'expérience  confirme  donc  pleinement  ce  résultat 
du  calcul ,  que  si  une  roue ,  de  masse  constante^  est  soumise 
à  une  foim  iavariable,  son  mouvement  est  d'autant  moins 
rapide^  que  Im  poids  qu'elle  sqpporte  sont  plus  éloignés  de 
l'axe  de  rotation.  Mais  les  corps  étant  dilatés  par  la  chaleur  et 
resseiTés  par  le  froid ,  la  roue  sera  donc  d'autant  plus  dilatée 
.ou  f  essecrée  que  latai4[)érature  sera  plus  élevée  ou  plus  basse  ; 
ou,  en  d'autoes  termes,  les  molécules  dont  elle  se  compose,  se- 
ront, suivant  lestas,  d'autant  pluséloignées  ou plusrapproohées 
du  ceidi».  Prar  «on^éqnent ,  ime  force  invariable ,  appUquée  à 
wie  «one  ^  masse  mMa»t» ,  lui  ii^^rloMira  m»  mowoment 
4'i|^M<l4tf  §^m  mifi^  M»  d'autant  igim  Mnt^  que  4a  tendent- 
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tue  sera  plus  basse  ou  plw  élevée;  absuliinieikt  eomme  lonk 
qii'oa  rapproche  ouqu-on  éloigne  du  centre  de  la  roue  les  poids 
qu'elle  supporte.  Les  raisonaernents ,  dont  la  roue,  qià  nous  a 
servi  d'exemple ,  vient  d'être  l'objet ,  pouvant  s'appliquer  à  «i 
corps  rond,  comme  la  terre,  il  en  résulte  que^i  par  le  rttCroiA»- 
sement ,  ou  par  une  cause  quelconque ,  la  terre  vient  à  se  res- 
serrer ou  à  diminuer  de  volume,  elle  tournera  plus  vite  sur  sot 
axe,  et  que  si,  au  contraire,  elle  augmente  de  volume,  par  ua 
accroissement  de  chaleur,  elle  tournera  plus  lentement.  Or,  te 
jour  sidéral  étant,  comme  on  l'a  vu  (26),  i'intervalte  de  temps 
qui  s'écoule  entre  deux  retoursconséeutifs  d'uneétoUe  au  mésm 
méridien,  m.  la  vitesse  de  rotation  de  la  terre  n'étak  pas  ijxm- 
riable.,  la  longueur  du  jour  sidéral  et  celle  du  jour  solam 
moyen  ne  seraient  plus  les  mêmes  dans  tous  les  siècles.  Dès 
lors  la  base,  qui  nous  sert  à  mesurer  le  temps,  se  trouvant  sens^ 
biement  altérée,  on  ne  pourrait  plus  assigner  exaetemeaft 
la  date  des  événements  historiques,  ce  €^  aurait  les  pkts 
graves  ineonvénienls  pour  la  chronologie,  et  même  aussi,  à  la 
kmgue,  pour  les  habitudes  de  la  vie  civile.  £n  outre ,  dans  la 
même  hypothèse,  les  durées  des  révolutions  des  corps  ^célestes 
nous  paraîtraient,. ^on  le  cas,  diminuer  ou  augmenter,  et 
comme  toutes  les  tables  astronomiques  sont  calculées  dans  la 
supposition  d'un  jour  moyen  constant,  les  longitudes  et  les 
latitudes  des  astres,  qu'on  en  déduirait,  ne  concorderaient  plus 
avec  celles.qu'on  obtient  directement  par  l'observalion,  maâs 
DÛrîrment  desdl£férences  d'autant  plus  fortes,  que  nous  serions 
plus  éloignés  de  l'époque  des  obserii^ations ,  et  que  le  mauve- 
meitf  de  l'asfiie  auquel  elles  se  rapportent  serait  plus  rapide. 
Ces  différences  seraient  donc  surtout  sensibles  pour  Ja  kme, 
qui,. de  tous  lestcorps  célestes,  est  .celui  dont  la  vitesse  «est  la 
plus  grande.  On  a  donc  calculé  directement  la  distance  4fi  ta 
lune  au  soleil ,  lors  de  l'éclipsé  de  <iuae  ^observée  par  les  <^- 
déens  720  ans  avant  l'ère  chrétienne,  et  Ton  a  trountéijftf'sine  M- 
minution  de  ■nnrérmïïo?  9^  correspond  à  ré?  de  seconde  ei^Wmm 
dims  la  longueur  du  jour,  aurait  cendu  la  distaiMse  de  lalune 
im  aol^l  trop  grande  pour  quei'écl^  pût  avoir  4ieu.  Or,  aUe 
eat  exactem^t  ^raprésentée  |^  le<milëul  fffMm4*'99iè»]m 
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tables  astronomiques  basées  sur  la  constance  du  jour. 
Par  conséquent,  la  durée  du  jour  n'a  pas  varié  de  j^  de 
seconde  depuis  les  Ghaldéens.  Ainsi,  le  temps,  que  la  terre  met, 
de  nos  jours,  à  faire  sa  révolution  diurne,  est  le  même  qu'il  y  a 
plus  de  2  000  ans. 

La  terre,ayant  été  primitivement  incandescente,  s'est  ensuite 
successivement  refroidie.  Ou  peut  donc  admettre  avec  Fou- 
rier  qu'elle  perde  encore  un  peu  de  chaleur;  mais  cette  perte 
s'effectue  avec  une  telle  lenteur, qu'il  faut  de  longues  séries  de 
siècles  pour  qu'elle  commence  à  devenir  sensible  à  nos  obser- 
'  valions.  En  effet ,  si  la  température  moyenne  de  chaque 
rayon  terrestre  avait  diminué  seulement  d'un  degré  centi- 
grade depuis  2000  anS;  en  supposant  que  les  matières,  dont 
se  compose  le  globe,  éprouvent,  comme  le  verre,  une  varia- 
tion d'un  cent-millième  de  leur  volume  pour  un  degré  de  tem- 
pérature, chaque  rayon  terrestre  aurait  diminué  d'un  cent-mil- 
lième. Or,  si  l'on  calcule,  d'après  les  lois  de  la  mécanique, 
l'accroissement  de  vitesse  de  rotation  qui  en  serait  résulté 
pour  la  terre,  on  trouve  go^^.  Par  conséquent,  la  durée 
du  jour  sidéral  aurait  diminué  de  la  même  quantité ,  c'est-à- 
^irede  gg$gj{'  ou  de  1  ',  7.  Gomme  cette  valeur  est  1 70  fois  plus 
grande  qu'un  centième  de  seconde,  quantité  dont  le  jour 
sidéral  n'a  pas  varié  depuis  2  000  ans,  il  en  résulte  que  la 
température  moyenne  de  la  terre  n'a  pas  varié  de  p^  ^® 
degré  centigrade  depuis  cette  époque. 

On  vérifie  aisément  la  constance  du  jour  sidéral  en  calcu- 
lant la  portion  de  l'espace  parcourue  par  la  lune  en  un  jour, 
soit  chez  les  Ghaldéens,  soit  actuellement.  Gondme  les  anciens 
n'avaient  pas  de  pendule,  c'est  en  effet  par  le  mouvement  de 
la  lune  qu'ils  déterminaient  la  durée  d'une  révolution  diurne; 
et  ils  calculaient  le  chemin  parcouru,  dans  cet  intervalle,  au 
moyen  de  l'observation  d'une  étoile  qui  revenait  dans  la  direc- 
tion d'un  mur.  Or,  si  l'on  observe,  avec  de  bons  instruments, 
le  déplacement  diurne  de  la  lune ,  on  ne  peut  commettre  au 
plusqu'une  erreur  d'une  seconde  de  degré, que  la  lune  parcourt 
en  deux  secondes  de  temps,  et  si  l'on  continue  l'observation 
deson  déplacement  pendant  l  O  jours conséeutifs,com me  l'erreur 
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oe  peut  affecter  aucun  point  intermédiaire  de  l'arc  parcoum, 
quelque  grand  qu*il  soit,  mais  seulement  le  point  de  départ  et 
celui  d'arrivée,  il  est  certain  que  Terreur  ne  s'élèvera,  tout  au 
plus,  qu'à  -f^  de  seconde  de  degré  ou  à -^  de  seconde  de 
temps  pour  1 0  Jours ,  et ,  par  suite ,  à  ^  de  seconde  de  degré 
OQ  à  j^  de  seconde  de  temps  pour  200  jours.  Donc ,  si  l'on 
mesure  l'arc  parcouru  par  la  lune  en  200  jours ,  lequel  arc 
contient  plusieurs  circonférences,  et  qu'on  le  divise  par  200,  on 
obtiendra,  pour  Tare  parcouru  par  la  lune  en  un  jour,  une 
valeur  exacte,  à  moins  de  ^  de  seconde  de  degré,  qui  corres- 
pond à  ^  de  seconde  de  temps.  Calculant  ainsi  le  déplacement 
diame  de  la  lune  chez  les  Chaldéens,  chez  les  Arabes  et  de 
DOS  jours,  on  trouve  exactement  la  même  valeur;  donc, 
j^uisqu'elle  ne  peut  être  affectée  que  d'une  erreur  de  ^  de 
seconde  de  degré  au  plus ,  il  en  résulte  que,  depuis  ces  temps 
reculés,  la  durée  du  jour  sidéral  n  a  pas  varié  de  jj^  de  se- 
conde de  temps. 

S  2.  —  Constitution  du  soleil. 

64.  Les  taches  du  soleil  nous  apprennent,  comme  on  Ta  vu 
(Cosmographie,  n^  77),  que  cet  astre  tourne  sur  lui-même 
en  25  jours  et  demi,  d'occident  en  orient.  En  outre,  le  dé- 
placement des  mêmes  taches ,  mesuré  soigneusement  au  mi- 
cromètre ,  montre  encore  que  Téquateur  solaire  est  un  plan 
incliné  de  7^  20'  sur  celui  de  l'écliptique ,  et  que  l'intersec- 
tion de  ces  plans  fait  un  angle  de  80**  21'  avec  la  ligne  des 
équinoxes.  D'un  autre  côté ,  le  mouvement  de  rotation  du 
soleil  prouve  que  c*est  un  corps  arrondi  ;  mais  il  ne  faut  pas 
croire  qu'il  soit  aussi  nettement  terminé  que  nous  l'aperce- 
vons. S'il  nous  parait  tel ,  c'est  seulement  à  cause  de  sa  grande 
distance ,  qui  nous  empêche  de  découvrir  les  aspérités  ou 
inégalités  de  sa  surface.  De  même,  la  mer  nous  offre  à  l'horizon 
une  ligne  parfaitement  nette  et  tranchée ,  même  pendant  les 
plus  grandes  tempêtes ,  parce  que  les  inégalités  produites  par 
l'élévation  des  vagues  sont  trop  faibles  pour  être  sensibles  À 
une  certaine  distance. 

Toutes  les  taches  qu'on  découvre  à  la  surface  du  soleil  ne 
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sont  pat  Sx».  Les  mes  mettent  plos  de  35  Jovn  à  MreQne 
0év(4iitioDf  oomplète,  d'antres  mettent  moins  ;  d'où  il  résotte 
que  ees  tadves  se  meuvent  réellement  à  la  sarface  da  soleil^ 
eH  se  déplacent  tantôt  dans  un  sens ,  tantôt  dans  un  antre. 

6&.  On  a-  ûiit  beaucoup  d'hypothèses  snr  la  nature  de  ces 
tulles,  (lomme  elles  paraissent  noires,-  k»  «ns^  président 
qae  ce  sont  des  scories  nageant  à  la  surface  de  lu  matière 
solaire  en  fiiMon,  et  qui,  venant  à  se  refroidir,  obscurcissent 
1»  poi*tton  du  disque  où  elles  se  trouvent  ;  puis,  comme  te* 
milieu  des  taches  est  tout  à  fait  noir  et  entouré  d'une- bordure 
moins  sombre,  improprement  appelée  pénombre ^  les  parti- 
sans des  scories  disent  que  la  pénombre  est  produite  par 
leurs  extinctions  partielles.  Mais ,  dans  ce  cas ,  la  dégradation 
de  la  hmiière  aurait  lieu  par  des  nuances  insensibles,  ce 
qui  est  contraire  à  Fobservation,  puisque  les  bords  de  la  taehe 
et  ceux  de  la  pénomlure  sont  parfaitement  tranchés.  En  outre, 
dans  la  même  hypothèse ,  la  scorie  venant  à  se  rapprocher 
du  bord  du  disque ,  par  suite  de  la  rotation  du  soleil ,  la  partie 
de  la  pénombre,  située  vers  le  bord,  devrait  être  plus  étroite  que 
la  partie  située  vers  le  centre;  comme  celle'>ci  est, au  contraire, 
plus  étroite ,  il  en  résulte  que  la  pénombre  ne  peut  être  proi- 
duite  par  une  extinction  partielle  de  la  surface  du  soleil  ;  car 
alors  les  effets  seraient  précisément  inverses  de  ceux  observés. 

D'autres  admettent ,  avec  Lalande ,  que  le  soleil  se  com- 
pose d'un  corps  solide  et  opaque,  entouré  d'un  océan  lumi* 
neax.  Lorsque  cet  océan  dépasse  toutes  les  éminences,  ana- 
logues-à  nos  montagnes,  dont  le  corps  du  soleil  est  parsemé, 
on  n'aperçoit  pas  de  taches;  mais  si ,  par  suite  des  oscillations 
du  fluide ,  le  sommet  d'une  montagne  est  mis  à  nu,  nous  l'apw- 
cevons  sous  la  forme  d'ane tache  noire,  tandis  que  le  fluide, 
ayant  moins  de  profondeur  autour  de  la  montagne ,  à  eause 
de  ses  plans  inclinés ,  produit  la  pénombre.  Mais  alonr  les 
quantités  de  lumière  venant  à  s'ajouter  graduellement  à  me* 
sure  que  ce  flut<le  lumineux  devient  plus  profond,  la  pénombre 
passerait  par  des  dégrad^itfons  insensibles  depuis  le  bord  noir 
de  la  tache  Jusqu'à  la  portion  brillante  du  disque;  or  la 
péAomère,  dont  les  bof^  sent  tfallleure  tfrè»-nettement  des- 
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aillés,  oÉfre  voie  niiiformilé  parMte,  ee  qfoà  anéantit  rbypo^ 
Aèse  de  Lalande.  £q  outre,  la  partie  extérieure  de  la  péneiiN 
bre  devrait,  oomme  dans  l'hypothèse  précédente,  diminuer 
progressivement  en  largeur  à  mesure  que  la  taehe  s'approche 
des  bords  du  disque;  et  c'est  précisément  le  contraire  qui  a 
Keu  9  comme  on  vient  de  le  dire. 

66.  Voici  maintenant  quelques  détalis  sur  l'hypothèse 
d'Herschel ,  que  nous,  avons  seulement  signalée  dans  le  cours 
de  Cosmographie  (n""  78),  et  qui  compte  beaucoup  de  parti- 
sans, qook[ue  assez  compliquée,  parce  que  c'^est  Jusqu'ici  la 
seule  qui  puisse  expliquer  tous  les  phénomènes  observés.  Un 
noyau  solide  et  opaque  (ou  au  moins  comparativement  opa- 
que) est  entouré  à  une  grande  distance  par  me  atmosphère 
lumineuse,  dont  les  couches  sont  soutenues,  beaucoup  au- 
dessus  du  corps  solide,  par  une  atmosphère  trani^rente  inter- 
médiaire. CiCtte  atmosphère  contient  dans  son  intérieur ,  et 
à  niveau  bien  plus  bas  que  sa  surface  supérieure  (pour  éviter 
l'oiijection  précédente),  une  couche  nuageuse. 

Gela  posé ,  concevons  que  l'une  et  l'autre  atmosphère  puis* 
sent  s'entr'ouvrir  ou  éprouver  des  déchirements  dus  à  une 
cause  quelconque*  D'abord  l'atmosphère  lumineuse  s'eptr'ou- 
vrant  nous  découvre  une  portion  de  l'atmosphère  intermé- 
diaire, qui,  viv^fnent  éclairée  d'en  haut,  nous  réfléchit  une 
grande  partie  de  la  lumière  et  nous  otfre  un  espace  seulement 
moins  lumineux  que  le  reste  du  disque ,  e'est-è-dîre,  une  pé- 
nombre sans  taclie  noire.  La  surface  du  disque  doit  donc 
alors  briller  dans  tout  son  éclat  jusqu'au  bord  de  la  pénombre, 
et  là  doit  se  manifester  un  changement  brusque,  sans  aucune 
marque  de  dégradation  progressive.  Si  maintenant  la  seconde 
atmosphère  vient  à  s'entr'ouvrîr,  elle  nous  découvrira  le  corps 
solide,  cpii,  ombragé  par  les  nuages  de  la  couche  intermé- 
diaire ,  ne  pourra  nous  réfléchir  aucune  lumière ,  de  soite  que 
la  poition  mise  à  nu  nous  ofîHra  l'apparenee  d'une  tache  noire 
nniforme ,  dont  les  bords  sei'ont  nettement  dessinés  sur  la 
pénombre.  Examinons  maintenant  les  diverses  apparences 
qu'une  tache  doit  offrir  selon  sa  position  sur  le  disque.  Lon»- 
qu'elle  est  située  v^s  le  centre,  la  pteombre  doit  être  ft  peu 
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près  égale  des  deux  c6tés;  mais  à  mesure  que,  par  suite  deia 
rotation  du  soleil ,  la  tache  s'approchera  du  bord ,  les  rayons 
visuels,  dirigés  au  bord  intérieur  de  Touverture,  empiéteront 
sur  la  pénombre ,  dont  une  partie  se  trouvera  donc  masquée 
par  rinterpositiun  du  l>ord  saillant  de  Fatmosphère  lumi- 
neuse; lorsque  la  tache  sera  parvenue  tout  auprès  du  bord 
du  disque,  la  pénombre  intérieure  aura  complètement  dis- 
paru, et  Ton  n'apercevra  plus  que  l'extérieure,  qui  aura  dès  lors 
atteint  sa  plus  grande  longueur.  Toutes  ces  conséquences  im- 
médiates de  l'hypothèse  d'Herschel  s'accordent  parfaitement 
avec  les  faits  observés.  Enfin  on  remarque  encore  que  la 
pénombre  est  moins  obscure  dans  la  partie  située  vers  le 
corps  solide ,  que  dans  la  partie  opposée;  et  en  effet,  dans 
la  même  hypothèse ,  il  doit  en  être  ainsi  :  car  l'atmosphère 
envoyant  des  rayons  lumineux  dans  toutes  les  directions, 
ceux  qui  tombent  sur  la  partie  de  la  pénombre  la  plus  voisine 
du  noyau,  sont  plus  inclinés  que  ceux  qui  tombent  sur  une 
partie  plus  éloignée  ;  et  par  conséquent  la  première  partie, 
nous  réfléchissant  plus  de  lumière  que  la  seconde ,  doit  nous 
sembler  moins  obscure.  L'hypothèse  d'Herschel ,  qui  explique 
très-bien  toutes  les  apparences  offertes  par  les  taches,  fait  en 
outre  aisément  concevoir  comment  elles  peuvent  être  rapide- 
ment produites,  modifiées  ou  anéanties  par  les  bouleverse- 
ments que  les  deux  atmosphères  sont  susceptibles  d'éprouver. 
Lorsqu'une  tache  est  près  de  disparaître,  la  partie  noire  cen- 
trale se  rétrécit  de  plus  en  plus,  et  s'évanouit  avant  la  pénom- 
bre. Quelquefois  certaines  taches  se  séparent  en  plusieurs 
parties ,  et  alors  elles  offrent  tous  les  caractères  d'une  extrême 
agitation.  Ces  divers  mouvements  s'effectuent  d'ailleurs  sur 
une  échelle  immense  ;  car  à  la  distance  du  soleil ,  une  seconde 
de  mesure  angulaire  correspond  à  75  myriamètres,  et  un 
cercle  de  ce  diamètre ,  qui  contient  plus  de  5  000  myria- 
mètres carrés,  est  le  plus  petit  espace  que  nous  puissions  nette- 
ment distinguer  sur  le  disque  solaire.  Or,  la  plupart  des  taches 
sous-tendent  ordinairement  des  angles  plus  grands  que  17" , 
et  même  Mayer  en  observa  qui  avaient  plus  de  7000  myria- 
mètres de  diamètre;  mais  pour  que  de  telles  taches  puissent 
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dispamitreen  six  semaines,  durée  qu'elles  dépassent  rarement, 
les  bords  de  l'atmosphère  lumineuse  doivent  se  rapprocher 
Fon  de  l'autre  avec  une  vitesse  d'environ  160  myriamètrespar 
jonr ,  ce  qui  fait  plus  de  1  000  mètres  par  minute.  On  conçoit 
qu'une  telle  vitesse  est  incompatible  avec  un  état  solide  ou 
même  liquide  de  la  substance  lumineuse  du  soleil,  et  ne  peut 
avoir  lieu  que  dans  une  matière  gazeuse  et  atmosphérique. 

67 .  M.  Arago  a  le  premier  donné  une  preuve  incontestable  que 
la  portion  extérieure  et  visible  du  soleil  ne  peut  être  ni  solide, 
ni  liquide,  mais  seulement  une  substance  de  la  nature  des  gaz. 
Cette  preuve  est  déduite  des  phénomènes  de  coloration  qu'of- 
fre ,  dans  certaines  circonstances ,  la  lumière  polarisée.  Ces' 
phénomènes,  les  plus  brillants  de  l'optique,  ont  de  même  été 
découverts  et  étudiés  en  1811  par  M.  Arago,  dont  les  belles 
observations  ouvrirent  une  carrière  presque  inépuisable  aux 
physiciens  modernes. 

C'est  Bartholin  qui  découvrit,  en  1669 ,  le  prhénomène  de  la 
double  réfraction;  Huyghens  eu  devina  lesjois,  que  Wollaston 
eonfîrma  par  des  expériences  directes.  Malus,  après  avoir  ré- 
pété ces  expériences^  découvrit,  en  1810,  la  polarisation  de  la 
lumière,  à  l'aide  de  la  lumière  solaire  accidentellement  réfléchie, 
sous  l'inclinaison  convenable,  à  la  surface  des  croisées  du 
Luxembourg.  M.  Arago  découvrit  peu  de  temp:^  après, 
comme  on  vient  de  le  dire,  les  phénomènes  de  coloration 
qu'offre  la  lumière  polarisée.  Les  principales  observations,  l'C- 
latives  à  cette  vaste  branche  de  l'optique,  sont  dues,  en  France, 
à  MM.  Arago,  Biotet  Fresnel;  en  Angleterre,  à  MM.  Young, 
Brev^ster  et  Herschel;  et  en  Allemagne,  à  MM.  Seebeck  et  Mis- 
terHich. 

Afin  de  pouvoir  établir  plus  clairement  la  démonstration 
dont  il  s'agit,  nous  exposerons  d'abord  les  principales  proprié- 
tés de  la  lumière  polarisée,  puis  nous  dirons  en  quoi  consis- 
tent les  phénomènes  de  coloration ,  qui  servent  de  base  à  la 
démonstration. 

68.  On  peutmodifîer  un  rayon  de  lumière,  quel  que  soit  le  corps 
d'où  il  émane ,  de  manière  à  lui  communiquer  des  propriétés 
physiques  qu'il  n'avait  pab  auparavant.  Ainsi ,  dans  certaines 

8 


116  COSMOGRAPHIE   (cOHPLBHKNT). 

naire  est  seule  dans  le  plan  d'émergence,  et  Timage  mobile  ou 
extraordinaire  se  trouve  à  droite  ou  à  gauclie. 

De  même,  si  Ton  regarde  une  épingle  contre  le  Jour  à  tra- 
vers le  cristal ,  on  en  voit  deux  images  d'autant  plus  écartées 
entre  elles ,  que  l'épingle  est  elle-même  à  une  plus  grande  dis- 
tance; et  si  l'on  fait  tourner  ce  cristal,  dans  son  propre  plan, 
jusqu'à  ce  que  la  révolution  soit  complète ,  on  voit  les  deux 
images  prendre  un  mouvement  relatif,  et  ne  s'ajouter  l'une  à 
l'autre  que  dans  les  deux  positions  diamétralement  opposées 
du  cristal  y  où  le  plan  des  rayons  émergents  se  confond  avec 
une  section  principale.  Si  l'objet  qu'on  regarde  avait  une  cer- 
taine largeur ,  les  deux  images  offriraient  les  mêmes  phéno- 
mènes, mais  moins  distinctement,  parce  qu'elles  empiéteraient 
l'une  sur  l'autre  ;  c'est  pourquoi  Ton  fait  ces  expériences  avec 
des  corps  déliés. 

Enfin,  lorsqu'un  rayon  solaire,  introduit  dans  une  chambre 
obscure ,  vient  tomber  sur  une  face  du  rhomboïde ,  il  donne 
naissance  à  deux  rayons ,  qui  émergent  de  la  face  opposée 
parallèlement  au  rayon  incident,  et  qui  ne  sont  tous  deux  dans 
le  plan  d'incidence,  que  si  le  plan  se  confond  avec  une  section 
principale.    ■ 

Ainsi,  lorsque  le  plan  d'incidence  est  une  section  princi- 
pale, le  rayon  réfracté  extraordinairement  se  trouve  toujours 
dans  ce  plan;  mais  son  angle  de  réfraction  varie  selon  la  subs- 
tance du  cristal,  de  sorte  que  pour  certains  cristaux ,  comme 
le  spath  d'Islande,  il  est  plus  grand  que  l'angle  de  réfraction 
du  rayon  ordinaire,  taudis  qu'il  est  plus  petit  pour  d'autres, 
comme  le  quartz  ou  cristal  de  roche,  ce  qui  semble  indiquer 
dans  les  premiers  une  force  répulsive,  et  dans  les  seconds  une 
force  attractive,  agissant  sur  le  rayon  extraordinaire  ;  par  suite, 
les  cristaux  à  un  axe  se  distinguent  en  cristaux  à  double  ré- 
fraction répulsive^  et  en  cristaux  à  double  réfraction  at' 
tractive. 

69.  Voici  maintenant  comment  on  peut  faire  voir  que  les 
rayons  ordinaire  et  extraordinaire,  qui  proviennent  de  la  divi- 
sion d'un  rayon  naturel  dans  un  cristal  à  un  axe ,  comme  le  spath 
d'Islande,  n'ont  plus  lés  mêmes  propriétés  que  le  rayon  primitif. 


GHÀPITBB    II.  117 

Ck)neevons,  pour  fixer  les  idées,  un  rayon  incident  vertical  tom- 
bant sur  la  face  supérieure  horizontale  du  rhomboïde,  situé  de 
manière  que  la  section  principale  soitdans  le  plan  du  méridien. 
Quel  que  soit  le  point  de  la  face  supérieure  par  où  pénètre  le 
rayon  incident,  les  deux  rayons  réfractés  ont  la  même  inten- 
sité; l'ordinaire  suit  la  direction  primitive,  l'extraordinaire  est 
compris  dans  un  plan  parallèle  au  plan  méridien;  ainsi  toutes 
les  sections  principales  sont  parallèles  entre  elles ,  comme  on 
Ta  déjà  dit,  et  nous  n'avons  besoin  que  d'en  considérer  la  di- 
rection. Si  d'abord,  pour  comparer  le  rayon  ordinaire  avec  un 
rayon  naturel^  nous  les  faisons  tomber  l'un  et  Tautre  sur  un 
nouveau  cristal  placé  parallèlement  au  premier ,  on  voit  que 
le  rayon  naturel  s'y  divise  toujours,  tandis  que  le  rayon  ordi- 
naire offre  les  particularités  suivantes.  Lorsque  la  section  prin- 
cipale du  second  cristal  est  parallèle  à  celle  du  premier ,  c'est- 
à-dire,  se  trouve  orientée  comme  elle  du  nord  au  sud,  le  rayon 
ordinaire,  en  traversant  le  second  cristal,  reste  ordinaire  et 
unique^  et  si  la  seconde  section  est  perpendiculaire  à  la  pre- 
mière, c'est-à-dire ,  orientée  de  Test  à  l'ouest,  ou  de  l'ouest  à 
Test  par  rapport  à  celle  du  premier  cristal  toujours  orientée 
du  nord  au  sud,  le  rayon  ordinaire,  en  traversant  le  second 
cristal,  reste  de  même  unique ,  mais  devient  extraordinaire. 
Dans  toutes  les  positions  intermédiaires  de  la  section  princi- 
pale du  second  cristal,  le  rayon  ordinaire  se  divise  en  le  péné- 
trant, et  donne  lieu  à  deux  rayons  d'inégale  intensité,  sauf  la 
position  où  les  sections  principales  font  entre  elles  un  angle 
de  4^^,  auquel  cas  l'intensité  des  deux  rayons  est  la  même. 
Par  conséquent,  comme  les  côtés  est  et  ouest  du  rayon  ordi- 
naire ne  manifestent  pas  les  mêmes  propriétés  que  les  côtés 
nord  et  sud,  lorsqu'on  présente  les  uns  et  les  autres  à  un 
même  cristal  et  sous  la  même  inclinaison ,  il  en  résulte  que 
tout  rayon  ordinaire  émergeant  d'un  cristal  doué  de  la  double 
réfraction  a  des  côtés  doués  de  propriétés  différentes,  et  que, 
par  conséquent  ^  ces  côtés  sont  essentiellement  distincts. 

Si  l'on  reçoit  de  même  le  rayon  extraordinaire  sur  le  se- 
cond cristal ,  il  reste,  en  le  traversant,  extraordinaire  et  uni- 
que^ lorsque  les  sections  principales  des  deux  cristaux  sont 


lis  COSHOGBÀPfln  (gomïijbmsnt). 

parallèles  ;  mats  il  ^teyient  ordinaire^  tout  en  resfaat  unique , 
lorsque  les  sectiois  principales  sont  perpendiculaires  entre 
elles.  Ce  même  rayon  se  divise  en  denx  antres  dlnégale  in- 
lensité,  pour  tootes  les  posttfons  intermédiaires  des  deux  sec- 
tions, excepté  pour  celle  où  eUes  comprennent  on  angle  de  45*. 

Ainsi,  en  regardant  un  ol]|fet  âtraten  l'ensemble  de  deux 
erislaux  Juxtaposés,  on  voit  en  général  quatre  images  de  cet 
objet  ;  mais  si  l'on  Mt  tourner  le  second  cristal ,  le  premier 
restant  fixe ,  en  n'aperçoit  plus  que  deux  images  dans  quatre 
poêlons  recUngulaires,  pour  iesquelles  les  deux  sections  prln- 
cipales  sont  parallèles  ou  perpeo^M^alres  entre  elles. 

Pour  résumer,  lorsque  les  deux  ragrons  sortant  d*un  pre- 
mier cristal  en  rencontrent  un  second  placé  pariAlèleroent,^  à 
«se  certaine  distance,  pour  mieux  séparer  ce  qui  est  relatif  à 
cbaqoe  rayon,  si  les  deux  sections  principales  sont  parallèles, 
le  rayon  ordinaire  du  premier  cristal  se  réfiracte  tout  entier 
ordinairement  dans  le  second,  et  le  rayon  extraordinaire  s'y 
réikracteausrt  tout  entier  extraordinairement  Si  alors  on  fttit 
fiire  un  quart  de  révolution  au  second  cristal ,  de  manière  à 
rendre  les  sections  principales  perpendiculaires  entre  elles, 
les  deux  rayons  ne  se  divisent  pas  non  plus ,  mais  le  rayon 
ordinaire  du  premier  cristal  se  réfracte  tout  entier  extraor- 
dinairement dans  le  second,  et  le  rayon  extraordinaire  s'y 
réfracte  tout  entier  ordinairement  Pour  toutes  les  positions 
intermédiftires  des  sections  principales ,  chacun  des  deux 
rayons  du  premier  cristal  se  divise  dans  le  second  en  deux 
faisceaux  d'inégale  intensité,  sauf  la  posi^n  où  les  sections 
font  entre  elles  un  angle  de  45^,  auquel  cas  les  deux  iliis- 
ceaux  de  diaque  rayon  offrent  la  même  intensité. 

Les  mêmes  eMts  se  manifestent  également,  lorsque  les 
rayons  tombent  obliquement  sur  les  i^omboïdes,  et  les  inten- 
sités des  faisceaux  ou  des  Images  éprouvent  des  variations 
analogues. 

Les  deux  rayons  ordinaire  et  extraordinaire,  provenant  d\in 
myon  naturel  qui  a  traversé  un  rhombo!de,  ont  donc  des  pro- 
priétés qui  les  distinguent  essentiellement  d'un  rayon  de  lu- 
mière naturelle,  puisque  ce  decnler  donne  toujours  deu 
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iiÊBgÊÊ  ég$i€B  611  tMfvnatil  nn  iAmkéIkMo.  Dose  ciiâii  Ift  In* 
inMre  «cqiiiert-d«B  propriétéi  neuifvUes  en  traversent  nu  cris* 
Mi  dMé  4«  la  éoiibto  téfraetMk. 

îo.  La  iiimière  ii8t»reitf peot  €»ieoi«  acfoéllr  om  pMj^r^ 
B«i>v«lles par  tme  ilinple  i^tlaxlim  sur  ées  corps  poils,  smn 
Me«ert»iM  itMidCDCè,  qui  tarie  selon  la  nature  de  corps.  Pa^ 
exemple ,  al  l'on  Mt  tomber  un  rayon  lumineux  snr  une  lame 
de  inorre  peli  è  fliee  poetértenre  nolrefe  (ponr évtler  la  secondé 
ïéÊnàèm)^  ée  «Sftièife  qne  le  tajon  Incident  fesse  avœ  ta 
«uAm»  on  «n^e  de  M^  %B\  le  rayon  réflédU ,  i«ça  perpen« 
dieÉtelfqmel  NT  «n  iliomlkMe  de  spath  d'Islande ,  donne 
Meoy  en  général,  A  don  Mseeaiix  réfteu^s  d'inégale  intensité } 
BBiBlI  nesaMt^^nne  sente  réAraeiion,  <inatKd  ta  sec^on  futk^ 
cipale  do  cristal  est  parallèle  ou  perpendiculaire  au  plan  êè 
réAextan ,  ta  rayon  réfraelé  étant  ordfnnire  dans  le  premier 
eas,  ejLtwidJnairi  4ms  ta  second.  Enin,  lonque  ta  seeiMi 
ptfndpata  teàt  un  angta  de  44*aTec  le  plan  de  réflexion,  le 
rayon  rMéelii  produit  deux  rayons  réfractés  d'égata  Intensllé. 
Or  y  ces  phénomènes  sont  absolnm^t  identiques  avec  <mie 
fn'oflMralt  ta  tamière  réAroetée  ordinairement  dans  un  cifs*' 
tal  ayant  «a  seettan  pUnCipate  parallèta  au  plan  de  réflexfon. 

La  réflexion ,  qui  amodifié  la  lumière  comme  on  \fent  dO 
rindHqoeir^  sert  enooie  à  distinguer  les  rayons  modlflés  des 
myons  naturels.  Car  i^  l'on  veçfAt  sur  une  seconde  tame  de 
imte  9  ^t  sous  ta  même  angta  de  86"*  35'  avec  sa  surtaoe,  te 
rayon  modiflé  par  ta  première  iamC)  on  peat  eonstater  tas 
phénomènes  eulvanhi.  Quand  ta  seoMid  ptan  de  réflexion  eiC 
pttfMdIenlaifn  au  premier,  il  n'y  a  aucune  lumière  féfléèMe, 
et  te  <èlé  correspondant  du  rayon  modiflé  ^  cetai  de  gaudke, 
par  oitompte,  ne  donne  aucnne  Image;  si,  pour  rendretes 
plans  de  réflculon  paraNètas ,  on  Mt  tourner  d'un  angtadrsH 
ta  seconde  glace  dans  son  ptan,  sans  dianger  ion  tecMnaisen 
par  rapport  an  îayon  modiiè  qui  lui  présente  alors  son  eôlé 
sufértenr,  il  se  iiéfléchlt  el  pindult  une  image.  €ont!nuacft  à 
ftto  tourner  ta  Moonde  gtace  d'un  âogte  drctil,  oe  qui  rend 
do  nouveau  lui  ptano  4o  réflojdMi  jp^ffmadtaulaires  l'un  â 
rawn,  ta  rayon  imidtté  piéiemo  «teit  son  èMi  droit  A  ta 
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glace,  nmage  s'éteint  complètement,  et  il  n'y  a  plus  de  la- 
roière  réfléchie.  Enfin,  si  l'on  fait  encore  tourner  la  seconde  glace 
d'un  angle  droit,  ce  qui  ramène  le  parallélisme  des  plans  de 
réflexion,  le  rayon  modifié  présente  son  côté  inférieur  à  la 
seconde  glace,  et  produit  une  image  en  se  réfléchissant.  Or, 
en  quoi  diffèrent  ces  expériences?  Uniquement  en  ce  qu'on 
présente  à  la  seconde  glace  tantôt  les  côtés  supérieur  et  infé- 
rieur du  rayon  modifié ,  tantôt  les  côtés  latéraux  de  droite  et 
de  gauche,  pour  lesquels  la  glace  semble  avoir  perdu  la  pro- 
priété de  réfléchir,  toute  la  lumière  modifiée  pénétrant  alors 
dans  la  glace.  Pour  toutes  les  autres  inclinaisons  des  deux 
plans  de  réflexion,  et  de  même  pour  tous  les  autres  degrés 
d'incidence,  le  rayon  modifié  subit  une  réflexion  plus  ou  moins 
considérable. 

Concluons  de  là  que,  dans  l'acte  de  la  réflexion  sur  une 
plaque  de  verre  sous  l'angle  de  35^  25',  comme  dans  l'acte 
de  la  réfraction  dans  un  cristal  doublement  réfringent,  un 
rayon  de  lumière  naturelle  ou  artificielle,  blanche  ou  homo- 
gène, acquiert  des  propriétés  particulières  qu'il  n'avait  pas 
auparavant,  et  qui  se  manifestent  par  la  manière  dont  ses 
côtés  longitudinaux  se  comportent  avec  une  seconde  glace,  ou 
avec  un  cristal  doué  de  la  double  réfraction.  Par  conséquent, 
on  peut  communiquer  à  un  rayon  de  lumière  des  propriétés 
nouvelles,  qui  le  distinguent  essentiellement,  et  se  manifestent 
selon  ses  divers  côtés  qui  ont  reçu  le  nom  de  pôles.  Lorsque 
Mfilus  découvrit,  en  1810,  ces  singulières  propriétés,  le 
système  dominant  était  celui  de  l'émission,  où  l'on  admet  que 
tonte  molécule  lumineuse  a  deux  pôles.  Alors  on  disait  que  la 
réflexion  sur  le  verre,  sous  l'angle  de  35^25',  faisait  tourner 
tontes  les  molécules  lumineuses  du  rayon  réflédiî  suivant  nne 
même  direction  ;  de  telle  sorte  que,  pour  chacune  d'elles,  l'axe 
ou  la  ligne  des  pôles  était  parallèle  au  plan  de  réflexion.  De 
là,  le  mot  de  polarisation^  pour  indiquer  que  les  pôles  étaient 
dirigés  ou  arrangés  de  la  même  manière  pour  toutes  les  mo- 
lécttles.  Par  suite,  le  rayon  ainsi  modifié  fut  dit  polarisé;  et 
le  plan  de  la  réflexion,  qui  communiquait  à  la  lumière  les  pro- 
priétés indiquées,  fiit  nommé  plan  de  polarisation.  L'angle 
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de  polarisation ,  ou  l'angle  sons  lequel  la  lumière  se  polarise 
par  réflexion,  au  moins  le  plus  complètement  possible,  varie 
selon  les  diverses  substances;  il  est  de  35^  pour  le  diamant,  et, 
en  général,  il  est  compris,  pour  toutes  les  substances,  entre  les 
limites  de  25**  et  de  36^.  Mais  l'expérience  apprend  que  la 
lamière  n'est  presque  Jamais  complètement  polarisée  par 
réflexion,  sous  quelque  incidence  que  ce  soit. 

71.  LcNTsqu'un  rayon  de  lumière  naturelle  tombe,  sous 
l'angle  de  polarisation ,  sur  une  lame  de  verre  à  faces  paral- 
lèles, une  portion  seulement  de  la  lumière  se  réfléchit,  presque 
complètement  polarisée,  suivant  le  plan  d'incidence;  une  autre 
portion  se  réfracte  dans  la  lame,  partiellement  polarisée, 
suivant  un  plan  perpendiculaire  au  premier  (*);  le  rayon  ré- 
fracté n'émerge  pas  tout  entier,  la  seconde  surface  de  la  lame 
en  réfléchissant  une  certaine  portion ,  qui  est  polarisée  dans  le 
même  sens  que  le  rayon  réfléchi  pig:  la  première.  Ces  résul- 
tats sont  encore  dus  à  Malus,  qui  a  découvert  la  polarisation  ; 
mais  M.  Arago  a  fait  voir,  le  premier,  que  la  portion  de  lumière 
polarisée  dans  le  rayon  réfracté  égale  toujours  en  intensité  la 
lumière  polarisée  du  rayon  réfléchi.  Si,  maintenant,  le  rayon 
émergent,  qui  est  parallèle  au  rayon  incident  primitif,  tombe 
sur  une  seconde  lame  parallèle  à  la  première,  toute  la  lumière 
polarisée,  qu'il  contient ,  se réft*acte sans  altération;  mais  en 
même  temps  une  nouvelle  portion  de  lumière  naturelle  se  sé- 
parren  lumière  réfléchie,  polarisée  suivant  le  plan  d'incidence, 
et  en  lumière  réfractée,  polarisée  dans  un  plan  perpendiculaire 
au  premier;  et  ainsi  de  suite,  à  mesure  qu'on  ajoute  d'autres 
lames  de  verre  parallèles  aux  précédentes.  On  voit  donc  que  la 
quantité  de  lumière  polarisée,  perpendiculairement  au  plan 
d'incidence,  doit  augmenter  avec  le  nombre  des  lames  traver* 

{*)  M.  Brewster,  ayant  comparé  les  résultats  d^in  grand  nombre  d'ob- 
servations ,  déconvrit  cette  loi  très-simple  entre  les  indices  de  réfraction 
des  différentes  substances  et  les  angles  de  polarisation  complète  ou  nuuBi- 
mum ,  savoir  :  la  tangente  d^  V angle  de  polarisation  égale  rindiee  de  ré^ 
fraction  ;  d'où  il  est  facile  de  conclure  que  F  angle  de  polarisation  est  celt^ 
pour  lequel  le  rayon  réfléchi  est  perpendiculaire  au  rayon  réfracté. 


léesi  et  fae la  fwoittté  4e  iMnièffe  natardle  dett  êboûàmm 
ea  mène  tesof»». 

]>e  lÀ  rétBke  le  feMibiUlé  d^dMonir  «a  rajrMi  eenpIétemeBl 
peiarifé,  au  moyea  d^we  eolte  devéfractîQiift  steples.  fi»  effet, 
si  l'eie  préseole,  eow  f as^e  de  polaiisation  ^  un  fatscean  de 
KMlîère  aaterelle  à  tuie  pile  de  iqaatre  oa  ^«q  lames  de  i«rre 
parallèles  entre  e)t»»(fig.  10),  la  tamière  jctfmctée  par  4a  pBe 
est  entièrenent  podarîsée  auivant  on  plan  perpendiculaire  au 
plaa  d'meideaee.  Car,  si  Te*  reçoit  le  faiSGea»  polwriaé  s«lr 
«ne  pile  ù*m  Mnbre  «offisant  de  ^oss,  aeiis  l'angle  de  po» 
lariaatîoii,  lera^ne  le  plan  d'încideiiee  est  perpendienlaiM  an 
pkA  de  polansatiM  du  faisceau  incideot,  la  pile  traasnM  le 
Mteeau  dans  tout  sen  éclat  eu  ^efiire  mie  ^ande  transparenoe; 
tMaidls  qu'elle  «s  le  tnwMnttt  phis  ou  pacalt  ceiapléteaieot 
9§aqm ,  4Mand  les  oièoies  plans  sont  parallëes.  Lorsque  la  lu- 
mière naturelle  est  très^vive,  o«  nièiBe  lerequ'elle  tombe  aona 
un  antre  angle  que  celui  de  polarisatiaa,  on  obtîeirt  tot^jonts 
de  la  lumière  poiai^sée  en  augm^&tint  oonvenaMamntit  le 
ttsmbre  de  glaces  de  la  pâe. 

Ce  phénomène  de  polarjsfttien  oenfilète  par  réfraetien  ^  et 
d'absorption  de  la  himîère  polaràiée  suivant  le  plan  d'ind- 
denee,  est  égakment  pf^oduit  par  «ertains  enttanx  ^  «onMie  la 
tourmaline,  'qu'on  suppose,  par  cette  raison,  composée  de 
lanes  superposées  peu  adhérentes  entropies.  La  tournmlineest, 
en  «âfet ,  un  cristal  à  un  axe,  mais  qui  a  la  propriété  ransnr- 
quaUe,  et  fort  utile  dans  l'étude  de  la  polarisation ,  d'abuorber 
les  ra|tans  ordinaires  ou  polarisés  dans  sa  section  pritieipirie, 
et  de  4vansmettre  les  raymm  e^raordinairee  ou  polarités 
psrpendicalainme&t  à  cette  section.  Les  tooramUneB  limpides 
ou  lé^ànement  blenàtres  n'absorbent  te  rayon  ordinaire  qne 
lorsqu'elles  ont  une  grande  épaisseur;  mais  les  tourmalines 
opaques  Tabsorbept  à  l'épaisseur  d'une  fraction  de  millimètre. 

Ce  iqn'il  y  a  de  plus  simple  pour  vérifier  si  un  rayon  d^  btr 
miàM  est  polarisé,  et  dans  quel  sens,  c'est  donc  de  la  regarder 
à  travers  une  plaque  de  tourmaltee,  qu'on  feât  tourner  dans 
son  propre  plan. 

i""  Si  te  rayon  a  été  polarisé  par  réflexion ,  l'Image  transmise 
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a  $m  m00iHmum  #i«teMité  lorHpie  Ite»  éê  H  flaque  est 
paveodlonMre  au  ptan  deréflezIcNi;  AtistatateretoiinMrta 
plafiiei  eo  voit  i*lai«964iaiMittr  prograni^iH&eBt  d'inteMM» 
jaaqn'à  «e  fo'eUe  disparaisse  conifiétaDiMal  lersfae  l^aze  4e  la 
phifi»  eel  def«H  yaiiAlèle  au  pian  de  réfl^ 

a**  SilaloMièrea  été  polarisée  par  des  réfraottens staplss 
daas  «Nae |»le  de 4aaes  de  rene^  le  rayon  émergeât  aflqalen 
son  maximmt  d'intaDatté  quand  l*axe  de  la  tMriMiiDe  eat 
parallèle  an  ptea  d'émergence,  d'où  il  résulte  qae  le  pian  de 
felaiisallen  est  parpendleoiaire  à  ce  plan. 

H"*  La  lumière  naturelle ,  qui  traverse  la  sectton  prtaripais 
d'un  erisM  )  se  cUyîse ,  comme  on  l'a  vn ,  en  deuKriq^«Mor- 
dlnaîre  c^  cxtnMmliDalre,  polarisés  $  Tan  dans  le  ptaa  d'émer- 
gence ,  Taotie  penpendieulalrGaseiit  à  ce  plaa.  Si  on  les  reçoit 
Bor  «ne  plaque  de  UMurmatine^  on  resonnait  que  le  rayon  eidl- 
aaiie  ao^ert  soa  maximun  d'intensité  qaand  i*axe  de  la 
plaque  est  pmrpendkHiaîre  à  la  seelien  priaeipiledu  eristal, 
et  qn'dle  disparaît  qaatd  te  même  axe  est  parallèle  à  la  eee- 
tk>n.  Le  rayi^n  extraordinaire  offre  des  phénomènes  exaeie- 
ment  inverses,  ce  qui  donne  le  moyen  de  dlsUngoer  les  deux 
rayons. 

4°  Sa  la  lumière,  aoumiseA  rexpârleBoe,  n'est  polarisée  qu^en 
partie,  l'image  transmise  ne  disparaSt  peur  aucune  position 
de  la  fteqve,  mais  atteint  an  mmimum  dlmteasilé. 

éP  QuMd  la  lumière  Incideate  est  natanHe^  l'image,  Irana- 
nisje  par  la  plaque ,  conserve  une  intensité  euusiume. 

U  i^lte  des  phmwnèaes  de  polariaatiim,  qu'an  feiseewa 
de  kuHîère  naCursile  peut  être  ooaaidéré  comme  oompesé  de 
deuiL  antres  faisceaux  d'égale  Inlensilé ,  et  polarisés  à  ang^s 
droit  suivant  deux  piam  situés  l'un  à  gauche ,  l'antre  à  droMp 
du  plan  d'ineidraoe ,  et  faisant  avec  lui  le  méaM  angle  de  4S^. 
Or ,  si  l'on  fait  subir  an  faisceau  pilmitif  un  certain  nombee 
de  réflexions  successives,  dans  le  même  plan,  sur  la  même 
sukstaace,  etsous  un  même  angle,  qui  diffère  de  l'angle  de  pola- 
risation totale,  on  reconnaît  qve  lesdeox  felseeanx  parlieIssoM 
encore  polarisés  dans  deux  plans  faisant  avec  le  plan  d'inddenee 
on  même  angle,  qui  dtesinue  de  plus  en  ph»  à  mesure  que  le 
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nombre  de  réflexions  augmente.  Il  résulte  de  là  que  les  plans 
de  polarisation ,  qoi  se  rapprochent  ainsi  de  pins  en  pins , 
doivent,  après  un  nombre  suffisant  de  réflexions ,  finir  par  se 
confondre ,  ou  à  très-peu  près ,  avec  le  plan  commun  d'inci- 
dence, de  sorte  que  le  dernier  faisceau  réfléchi  parait  totale- 
ment polarisé  dans  ce  plan.  On  peut  donc  encore  polariser 
complètement  la  lumière  naturelle  par  un  certain  nombre  de 
réflexions  successives,  lequel  nombre  est  d'autant  plus 
petit  que  Tangle  d'incidence  s'approche  davantage  de  Tangle 
de  polarisation  totale.  Enfin ,  lorsqu'une  surface  quelconque 
est  éclairée  par  une  vive  lumière ,  les  rayons  irrégulièrement 
réfléchis,  qu'elle  renvoie  dans  tous  les  sens,  sont  partiellement 
polarisés  dans  un  plan  perpendiculaire  au  plan  d'émergence. 
C'est  ce  qu'on  vérifie  en  faisant  toinber ,  sur  une  surface  plus 
ou  moios  polie,  un  rayon  solaire  introduit  dans  une  chambre 
obscure,  et  regardant  cette  surface  avec  une  plaque  de  tour- 
maline, qu'on  fait  tourner  dans  son  propre  plan.  L'éclat  de  la 
surface  est  sensiblement  plus  vif,  lorsque  l'axe  de  la  plaque  est 
parallèle  au  plan  d'émergence  des  rayons ,  que  dans  le  cas  où 
il  est  perpendiculaire  à  ce  plan. 

73.  C'est  sur  les  phénomènes  de  la  double  réfraction  qu'est 
basé  le  micrwnètre  à  double  image ,  dont  il  est  fait  mention 
dans  le  Cours  de  Cosmographie  (n^  66) ,  et  qui  sert  non-seu- 
lement à  déterminer  la  distance  d'un  objet  de  grandeur 
connue,  et  réciproquement,  mais  encore  à  mesurer  fort  exacte- 
ment de  très-petits  angles.  C'est,  en  effet,  à  l'aide  de  cet  instru- 
ment que  M.  Ârago  est  parvenu  à  mesurer,  avec  une  précision 
inconnue  jusqu'alors,  les  diamètres  appaj;ents  des  planètes.  La 
pièce  principale  eàt  un  système  ABCD  (fig.  20)  de  deux 
prismes  en  cristal  de  roche,  égaux,  rectangulaires  et  opposés, 
taillés  de  manière  que,  dans  le  premier  prisme  ABC,  la  face 
AB,  qui  est  tournée  vers  l'objet,  soit  perpendiculaire  à  l'axe  du 
cristal  ;  et  que ,  dans  le  second  prisme  ACD ,  les  ihces  et  les 
arêtes  latérales  soient,  au  contraire,  parallèles  à  l'axe.  Comme 
il  est  indispensable  que  les  prismes  soient  parfaitement  appli- 
qués l'un  sur  l'autre,  on  les  rénnlt  avec  une  l^re  couche  de 
mastic,  pour  éviter  toute  interposition  d'air. 
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Sapiiosons  qu'on  regarde  perpendiculairenirat,  au  travers  de 
cesystème,  un  objet  assez  éloigné  pour  donner  des  rayons  sen- 
siblement parallèles.  L'un  de  ces  rayons  incidents,  tel  que  LI, 
traverse  le  prisme  ABC  sans  éprouver  ni  déviation ,  ni  divi- 
sion, parce  qu'il  est  à  la  fois  perpendiculaire  à  la  face  d'entrée 
et  parallèle  à  l'axe.  Mais  dès  qu'il  arrive  en  V  sur  AG ,  il 
donne  naissance  à  deux  rayons,  l'un  ordinaire  TR  suivant  la 
direction  primitive  Ll',  l'autre  extraordinaire  TE,  plus  rappro- 
ché de  la  normale  TN  à  AG ,  puisque  le  cristal  de  rocbe  est  à 
double  réfraction  attractive  (68).  Le  rayon  TË,  repassant  dans 
l'air  au  point  E,  se  réfracte  suivant  £0,  en  s'éloignant  encyre 
de  la  direction  LS  du  rayon  ordinaire.  Comme  ii  en  est  de 
même  pour  tous  les  rayons  incidents ,  il  est  clair  que  l'œil 
placé  en  0  verra  deux  images  distinctes  de  l'objet,  puisqu'il 
reçoit  en  même  temps  le  rayon  extraordinaire  réfracté  EO,  et 
UD  rayon  ordinaire  provenant  d'un  autre  rayon  incident  L'O. 

Le  système  des  deux  prismes  est  placé  dans  une  lunette  as- 
tronomique, entre  lobjectif  00'  {fig.2t)  et  l'image  réelle  FF' 
d'un  objet  éloigné,  de  manière  qu'il  puisse  se  mouvoir  dans  cet  in- 
tervalle et  s'y  arrêter  en  un  point  quelconque.  Le  faisceau  ordi- 
naire forme  l'image  réelle  FF',  comme  si  les  prismes  n'existaient 
pas;  et  l'autre  faisceau  forme  l'image  réelle  extraordinaire  j^, 
qui  est  sensiblement  égale  à  l'ordinaire,  à  cause  de  la  grandeur 
de  ladistance  focale  CFde  l'objectif,  et  de  la  petitesse  de  langlè 
FAFouA,forraé  par  les  faisceaux  ordinaire  et  extraordinaire. 
Ces  deux  images  sont  plus  ou  moins  éloignées  ou  superposées,- 
suivant  la  position  des  prismes  dans  la  lunette.  Mais  lorsque 
Tangle  A  est  plus  grand  que  l'angle  visuel  V  de  l'objet  à  l'œil 
nu,  lequel  égale  l'angle  FCF',  sous-tendu  par  l'image  réelle  vue 
du  coatre  optique  de  l'objectif,  il  y  a  toujours  une  position  par- 
ticulière des  prismes  pour  laquelle  les  deux  images  FF',  j^' sont 
exactement  en  contact,  ou  juxtaposées,  comme  l'indique  la 
figure.  C'est  la  position  qu'on  choisit  pour  ro})servation,  et  la. 
seule  qui  puisse  servir  à  mesurer  l'angle  visuel  Y  de  l'objet. 

Maintenant,  soient  F  la  distance  focale  principale  CF,  A  la 
grandeur  de  l'image  FF',  et  d  la  distance  des  prismes  aux 
images;  l'angle  Y  se  détermine  par  les  triangles  rectangles 
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taûg  V=J,  tang  A=J,  d'où  tangV=d[î^^. 

Comme  la  fraction  — ^—  est  constante  pour  une  même  lu- 

qftte  et  peur  un  même  prisme,  Wf  vfM;  ^^  I9  ta^gé^te  de 
ToAgle  Tiauel  Y,  ou  de  la  gvandeiif  apfiarenfte  d'i»  objel>  eirt 
pvoporiiQiMielle  à  la  disfaiMa  d  du  doubfe  prieoieafi  foyer  de 
l'el^actif.  D'aàllettra  roeuie»e  ne  fail  évidemieeiit  <|»'iigN»dif 
lee  teiigee,  el  me  pB^%  eveir  aucoiieiiifltteBce  pow  détreire  Imm^ 
cei^eot  tavii^'il  exiete^  on  peer  r-étabiir  lerai|n'H  i^'existe  pas. 
Au  lieu  de  |rire»dre  séperéflMftt  te  veteiir  de  I  et  de taiig  A  r>, 

taTHI  A 
il  est  plus  simple  et  plus  sûr  de  déterminer  le  rapport  — ^— 

ine  Ml  pow  tentas^  «1  nmt  uae  mire  ékûsiiée  èttoÉ  e»  qm- 

H 

naît  fa  grandeur  H  et  la  distance  D,  d'où  fang  V= g ,  et  par 

sulf^  ^   =a!-j^;  de  t«lte  sorte  qtt*lf  swffif  dfe  cemattre  la 

Yaleor  correspondante  de  d.  A  cet  effet,  oa  vise  Pobjet  a\ee 
le  lunette^  et  Vw  &it  loouvoir  les^  prismes  jusqu'à  ce  que  les 
deux  images,  après  s'être  complétem^t  superposées,  ee  cpû 
donne  le  zéro  de  Téchelle,  viennent  en  contact.  Les  divisions 
marquées  sur  une  arête  ^térieure  du  tube  indiquent  le 
chemin  d  parcouru  par  les  prismes,  pour  aller  de  Vune  à 
raitfre  position.  D'ailleurs,  le  meuvesoeat  du  micronètre  s'ef- 

(**)  L*angle  A  ou  laagle  EGR  (y?^.  20)  est  facile  à  délerminer.  Car 
eil'  désignant  par  t  et  /'  tes  itidicef  de  réfraction  ordinaire  et  extraordi- 
Mm  du  ei4Mèt  de  roeho,  pat*  I  Fatigle  d^iticidénee  aur  la  fSntê  commane 
àm  4eiMi  ^fiMtiM ,  par  R  Ymï%\e  de  rèSNMJiMm  eMtmorrfluaire  âHim  U 
pMHté  A C0,  pari'  Vaneke  d'iaeidenee  nir  la  face  G^  du  seoMièprisoiiv 
pir  A  l'dSgW  d'émergence ,  et  eofit» par  C  langle  réfnqgeiit  AÇB^ohBiAÇ» 

«»«  ÊîM  =  77  ^=^'»  I=C  et  r=C  —  R,*oà  l'on  tire  sin  A 

zsil'sïn{C-^lK)f  et»ÂuH;z:;|;aiaG.   Or,  dam  le  cnatal  derocbeee  a 

^s»  1,14^4  ti  /'  =3  i,5Se».  Aksi^  en  pourra  U«uv«r  IVnglé  A,  qmné  oe 
l-SDfb  de  ccfiêiifciice  de»  pritnei. 
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ftaetae  à  )*alte  d'me  ovémailtère  ixe,  d'vn  pigeim  rnébAlB  et 
dfttMr  iurts  liftéfale. 

Soît  m  le  rapport   -^^—  ainsi  obtenu  ;  la  distance  D  d'un 

A^i,  doni  fai  hauttfar  H  eil  coDone,  scart  dMuiéi  par  Téqua» 

H 
tîon  l^=^r3î  0*  ^  se  déterminera  par  Tobservation.  Pour 

mmt^  f9,v  «x«ii^,  kir  ^Urtowee  dHia  «ofpi  d'arméo  «u  d'oa 
¥«teeiiii^  cte,  il  Mtffir«  de  yreodre  pomr  H  l»  haatewr 
iKoj^iittd  d«  rhemipt  ott  d'un  fitbj>t  eoonu  viiiUe  mr  U  poot» 
«le.  Mfl^  la  gr£Mi4ifttto]»d«  Vîostrwieiit  doiMi«  teréauitfit  mm 
we«i»ea]e«l. 

7|k  F«woo»«i»  pbémNttènw  do  eeloralion ,  que  la  hMière 
pplwpîiéo  pvednil  dm  â$a  laoïes  minées  de  etiHaux  double* 
meiil  jp#pî«genl»,  «€  dMaont  dfaberd  une  idée  de  TappareH 
emploi^é  pow  lee^  pfedaire  et  lee  eanstater.  Cet  iastrumeot  y 
Qu'on  appelle  jMtefWeqp^^  eel  repréienlé  dans  la  ligure  33 , 
eu  c^upe  et  em  élévettou.  y ea^eaible  offre  un  long  rectangle 
formé  de  deux  barres  parallèles  AB,  A'B\  i?eliéea  efttre  elles  > 
et  peut  teuruev,  eameoe  une  luuette,  autour  des  supports 
M,  M' y  eîtués  vers  le  mUieu  de  la  longueur.  Le  rectaugle  sup^ 
porte  un  tube  uoûrei  TT,  ayant  pour  axe  celi^  de  tout  le  sgr»* 
tèn&,  et  terminé  pair  deux  diaphtagmes  qui  ont  une  môme 
ouveitore  eifoulalre ,  de  5  millimètres  environ  de  diamètre» 
L'une  des  extrémités  du  rectangle  est  munie  d'un  tambour 
portttnl  une  plaqne  RR  de  verre  noif  ei  ou  d'obaidienne ,  mo- 
biln  ftutonr  d' un  axe  tranavoMiil  BBS  ^t  destinée  à  donner  par 
réfleiâon  un  rayon  de  lumière  polcyrlsé,  qui  doit  suivre  l'axe  du 
tttbeu  X/notre  extrémité  reçelt  la  partie  prw«i|Mile  S  de  l'instru- 
ment, ou  ee  qu'on  nomme  In  mp§ort  de  la  lame  cristallisée 
Uu.  It  se  compose  de  tiei»pÂéee»  molMlesysavoir  :  l^'un  disque 
opaque  BD ,  penvant  tourner  da99  aon  pl^  eu  moyen  d'une 
riklnui^  eireulaipe;  X  une  plaque  carrée  CC,  où  cette  rainure 
est  pratiquée  »  et  qpk  peut  tourner  autour  d'un  axe  tsansvemnl 
d^rmné  par  deux  pivots  X|X  ;  s""  un  ebteiis  HH  supportant 
l'aM  XK,  et  pouvant  tourner  autour  de  Va^e  central  du  siysh 
tèu#  ^  IWe  im  douiUea  eceuse»!,!,  L»  iame^eri^Mi^éoLI* 
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«fit  taM  ftTee  de  la  dre  molle  sur  roavertnre  O  percée  au 
centre  du  disque  D ,  et  peut  ainsi  recevoir  trois  mouYements , 
celui  de  stm  axe ,  celui  de  son  plan  y  et  celui  de  sa  section 
principale,  qui  s'obtiennent  respectiyement  en  faisant  tourner 
le  disque  DD  dans  son  plan ,  la  plaque  CG  autour  de  son  axe 
XX ,  et  le  châssis  HH  autour  des  douilles  1,1.  Lorsque  les  ex- 
périences exigent  plusieurs  lames  cristallisées,  on  met  sur 
Taxe  central,  à  la  suite  l'un  de  Tautre,  autant  de  supports 
semblables,  ayant  chacun  des  mouvements  indépendants. 
Nous  ne  supposerons  qu'un  seul  suj^rt,  comme  dans  la  fi- 
gure. Le  rectangle'est  terminé  par  une  plaque  AA'  portant  un 
disque  D'D',  analogue  au  disque  DD,  et  mobile  dans  son  plan 
à  l'aide  d*une  rainure  circulaire  pratiquée  dans  la  plaque.  On 
fixe  dans  Touverture  centrale  de  ce  disque  un  prisme  double* 
ment  réfringent  P,  dont  les  faces  latérales  sont  parallèles  à 
Taxe ,  et  qui  est  achromatisé  par  un  prisme  de  verre  ;  les 
arêtes  du  double  prisme  sont  perpendiculaires  à  Taxe  central. 
Enfin ,  tous  les  mouvements  de  rotation  se  mesurent  sur  des 
limbes  gradués,  disposés  à  cet  effet. 

Nous  avons  décrit  cet  instrument  assez  en  détail ,  parce 
que ,  modifié  convenablement ,  il  peut  remplacer  la  plupart  de 
ceux  qu'on  emploie  dans  Tétude  des  phénomènes  de  la  double 
réfraction.  A  cet  effet,  on  enlève  les  lames  cristallisées,  et  Ton 
substitue  au  réflecteur  RR,  soit  un  prisme  doublement  réfrin- 
gent, soit  une  pile  de  glaces,  etc. 

Nous  supposerons  que  l'appareil  soit  ajusté  de  manière  à 
donner,  suivant  l'axe  du  tube ,  un  faisceau  réfléchi  complète- 
ment polarisé ,  et  que  la  plaque  GG  soit  placée  perpendiculai- 
rement à  la  direction  de  ce  faisceau,  comme  dans  l'élévation 
(Jiff.  22  ) ,  mais  non  comme  dans  la  coupe  où  on  l'a  représen* 
tée,  pour  mieux  la  faire  voir,  dans  une  position  qu'elle  ne 
prend  Jamais,  car  elle  arrêterait  alors  le  faisceau  polarisé. 

D'abord,  lorsque  la  lame  est  enlevée,  le  faisceau  polarisé, 
qui  traverse  les  deux  diaphragmes  du  tube  et  l'ouverture  O  du 
support ,  tombe  librement  sur  le  prisme  P  où  il  suint  une 
double  réfraction,  de  sorte  que  l'œil,  placé  en  0'  derrière  le 
prisme,  apermt  deux  images ,  toujours  blanches ,  en  général 
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inégalement  intenses ,  et  subissant  des  variations  d'intensité 
en  même  temps  qu'elles  prennent  on  mouvement  relatif  par 
la  rotation  du  disque  D'iy  où  est  fixé  le  prisme.  L'une  dos 
images ,  l'ordinaire  on  l'extraordinaire,  disparaît,  selon  que 
la  section  principale  du  prisme  est  perpendiculaire  ou  paral- 
lèle au  plan  de  polarisation.  Mais  tous  ces  faits ^  déjà  connus, 
et  qui  proviennait  simplement  de  la  double  réfraction ,  sont 
étrangers  au  phénomène  dont  il  s'agit  ;  aussi  nous  ne  les  men- 
tionnerons plus. 

Si  maintenant  on  ajuste  sur  l'ouverture  O  du  disque  DD 
une  lame  mince  provenant  d'un  cristal  à  un  axe ,  et  dont  les 
faces  soient  parallèles  à  cet  axe  optique,  lorsque  l'axe,  et  par 
conséquent  la  section  principale  de  la  lame,  est  parallèle  ou 
perpendiculaire  au  plan  de  polarisation  du  faisceau ,  l'œil  aper- 
çoit encore  des  images  to^jours blanches, qui  subissent,  par 
la  rotation  du  disque  B'D',  les  mêmes  variations  d'intensité 
que  s'il  n'y  avait  pas  de  lame.  Mais  pour  tontes  les  positions 
intermédiaires  de  la  section  principale  de  la  lame ,  il  y  a  tou- 
jours deux  images  visibles  et  colorées  dont  les  couleurs  sont 
exactement  complémentaires,  c'est-à-dire  telles  que  leur  mé- 
lange reproduise  du  blanc  :  par  exemple,  l'image  ordinaire 
sera  rouge,  et  l'image  extraordinaire  sera  verte.  Si  la  lame 
reste  fixe  dans  l'une  de  ces  positions,  et  qu'on  fasse  toumar 
le  prisme,  les  couleurs  des  images  restent  les  mêmes,  mais 
éprouvent  des  variations  très-sensibles  dans  leur  éclat,  qui 
atteint  son  maximum  dans  la  position  où  les  sections  princi- 
pales du  prisme  et  de  la  lame  comprennent  un  angle  de  45^ 
Enfin,  lorsque  ces  deux  sections  deviennent  parallèles  ou  per- 
pendiculaires ^  Tune  des  images  est  nulle,  et  l'autre  blanche, 
puis  elles  prennent  mutuellement  la  couleur  Tune  de  l'autre. 
Les  lames  d'une  même  substaace  donnent,  selon  leur  épais- 
seur, des  couleurs  différentes,  mais  d'autant  plus  vives  que 
l'épaisseur  est  moindre.  Les  lames  de  cristal  de  roche ,  plus 
épaisses  qu'un  dèmi-millimètre ,  ne'  produisent  plus  que  des 
teintes  très-affaiblies  ou  presque  insensibles.  Une  lame  de 
spath  d'Islande  devrait  être  dix-huit  fois  plus  mince  qu'une 
lame  de  cristal  de  roche ,  pour  donner  la  même  teinte ,  ce  qu 
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Mmi  rétiide  des  pliéB«nèiMS  à  pea  près  iiii^ostfile  Avec  le 
i^tb.  Lorsqu'à  VMb  da  support  on  Indliie  la  lame  sur  te  fais- 
ceau polarisé  ^  les  images  éprouvent  les  oiteies  ehangenents 
4e  oouteur  cpie  produirait  ime  iame ,  taolM  plus  mince ,  taatôt 
pius  épaisse. 

U  suit  de  ce  4|ui  préeède  cpi'uu  rayou  polarisé  a  tous  ses 
eàtés  longitudinaux  doués  de  projetés  dîlïérei^es.  Sous  le 
point  de  vue  de  la  réflexion  et  de  la  réfraetion,  les  oâtés  d'un 
rayon  polarisé  n'offrent  que  deux  espèces  de  pn^riétés,  et  le 
rayon  n'a  que  deux  pôles;  mais,  consid^é  sons  le  point  de  vue 
de  la  eolorisation ,  il  possède  une  in&dté  de  pôles  qu'on  ap- 
pelle piUes  colorés^  et  qui  se  manifestent  dès  qu'on  observe 
le  rayon  avee  un  polariseopei  D'ailleurs,  eet  instrument  ne 
donne  jamais  de  couteurs  avec  la  lumière  naturelle,  mais  seu- 
lement avec  la  lumière  pdarisée. 

74.  Lorsqu'on  regarde  perpendiculairemeiit ,  à  l'aide  d'un 
polfffiscope,  la  lumière  de  tous  les  corps  incandescents,  soii  so- 
lides, sfM  liquides,  comme  une  barre  de  tet  rouge ,  de  la  fonte 
en  fusion,  etc. ,  les  deux  images  aperçues  s(mt  toujours  blan- 
'^es^et  la  lumière  n'est  doue  pas  polarisée;  mais  pour  peu  qu'on 
incline  l'instrument,  et  dans  quelque  sens  que  ce  soit,  aussi- 
tôt les  images  se  colorent ,  et  prennent ,  en  général ,  des  nuanees 
d'autant  plus  vives  qu'on  augmente  l'inclinaison,  d'où  11  ré- 
jMke  que  la  lumière  est  alors  polarisée.  La  polarisation  ne  pro- 
vient pas  de  l'oxyde  qui  se  forme  à  la  surface  du  fer,  car  elle 
•  se  manifeste  également  avec  le  platine  qui  ne  s'oxyde  pas,  avec 
.le  verre  coulant  incandescent,  et  généralement  avec  les  sc4ides 
et  les  liquides  de  toute  nature.  Mais  si  l'on  regarde  un  gaz 
.fudefmque  à  l'état  incandescent,  comme  le  gaz  en^loyé  pour 
l'édairage,  on  n'aperçoit  jamais  de  couleurs  sous  aueune  iu- 
dinais<»i,  quelque  grande  qu'elle  soit,  et,  par  conséquent,  la 
lumière  n'est  pas  polarisée.  Il  suit  de  là  que  la  lumière  de  tous 
les  corps  ineandescents,  soUdes  ou  liquides ,  se  trouve  être  de 
la  lumière  naturelle  ou  de  la  lumière  polarisée,  sdon  qu'elle 
'émane  du  corps   soi»   une  incidence  perpendiculaire  ou 
«Hique;  tandis  que  la  lumière  des  gas  incandescents ,  prise  à 
lu  sortie  de  la  substance  «afiammée,  est  toujours  de  la  lumière 
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uatettlle,  et  ii^offire,  par  anite,  seas  qoelfue  iMUfiaifliMi  fue  fe 
seit,  aiieMi  âes  earaetères  de  la  lumière  polarÉsée. 

Or,  m  Pmi  dirige  te  ipelariseope  surle  Aolett,  «oit  an  ceolre, 
d'«ù  les  rayons  ésunent  perp^dîeultâreiii^t,  smt  eB  des 
pMs  pim  ott  moins  é&oîgiiés,  d'oà  ils  émanât  (A|i^piem«nt 
par  rapport  à  la  aurfaee  vl8il^>  sott  même  «m  boi4  du  dififiie, 
oùilsimt  le«r  pl«s  grande  oUiqaitéi  on  n'aperçoit  jamais  aa- 
eim  iBdiee  de  cokiration;  donc  la  lumière  n'est  pas  polarisée, 
et,  par  conséquent,  la  portioa  lumineuse  et  visible  du  soleil  est 
de  la  nature  des  gaz* 

Gedi  ne  veut  pas  dire  que  la  lumière  provenant  du  soleil,  ou 
de  tout  airiïe  gaz ,  n'est  pas  susc^[»tible  de  polarisatioD  ;  et  en 
effet  elle  se  polarise,  comme  toute  autre  lumière  naturelle,  dès 
qu'dle  subit  des  r^exions  ou  des  réfractions  convenables. 

On  dira  peut-être:  rexpérienee  prouve  bien  que  le  soleil 
n'est  pas  du  fer,  ni  de  la  foi^,  ni  du  verre  &ï  fusion,  ni  aucun 
des  corps  solides  ou  liquides  observés  d^  dans  un  pdaris- 
eope;  mais  ccMnment  peut-on  être  certain  qu'il  ne  soit  pas  un 
des  eorps  non  soumis  à  la  même  épreuve  ?  On  en  est  eertabu 
parce  qu'on  connaît  la  cause  de  la  polarisation.  Un  rayon  na- 
turel peut  se  polariser ,  parce  qu'il  ccmtiait  deux  sortes  de  lu- 
mière polmsées  à  angle  droit,  et  se  séparant  dans  des  circons- 
tances favorables  ,  l'une  siyette  à  laréfleidon ,  l'autre  sigette  à  la 
réfraction.  Si  le  eorps  mis  en  expérience  a  wae  assez  forte  densilé, 
comme  les  solides  ou  même  comme  les  liquides,  la  portion 
réfiécbie  de  la  lumière  est  plus  ou  moins  considérable,  et  donne 
ainsi,  dans  le  polariscope,  des  traces  de  polarisation,  tandis  que 
pour  les  gaz,  dont  la  densité  est  très-faible ,  la  portion  de  lu- 
mière sujette  à  la  r^exicm  est  très-petite  et  ne  peut  se  manifes- 
ter â'une  manière  senable. 

76.  Les  phénomènes  de  polarisation  donnent  égdemeat  la 
preuve  la  plus  convaincimte  que  la  lumière  solaire  a  partout  la 
mêfxie  intensité,  soit  qu'elle  émane  du  bord,  soit  qu'elle  émane 
ésL  centre  de  l'astre.  En  effet,  si  l'on  regarde  le  soleil  à  l'aide 
d'un  polariscope ,  cm  voit  deux  images  de  couleurs  oomplé- 
mentaires,  l'une  rouge,  formée  par  tous  les  éléments  de  rouge 
ccmtenus  dtt»  tas  rayons  blancs  solaires ,  c'est-à-dire  par  t<»is 
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les  rayons,  moins  ceux  qui  produisent  l'antre  image,  laquelle 
est  verte,  et  formée  de  même  par  tous  les  éléments  de  vert 
contenus  dans  les  rayons Uanes  solaires,  c'est-à-dire  par  tous 
les  rayons,  moins  ceux  qui  donnent  l'image  rouge.  Ainsi,  rien 
ne  se  perd  dans  la  séparation  des  rayons ,  et  les  deux  images 
possèdent  conjointement  tous  les  éléments  de  la  lumière  blan- 
che du  soleil.  Aussi ,  lorsqu'on  les  fait  coïncider  en  tournant  le 
disque  où  est  fixé  le  prisme,  elles  forment  une  seule  image 
blanche;  et  si  l'on  se  borne  à  les  rapprocher  de  manière  à  les 
superposer  plus  ou  moins ,  la  partie  commune  devient  blanche 
dans  toute  son  étendue,  tandis  que  le  reste  de  chaque  image 
garde  sa  couleur  primitive.  Il  en  est  encore  de  même  dans  la 
position  où  le  centre  de  chaque  image  se  trouve  précisément 
sur  la  circonférence  de  l'autre.  Or,  comme  le  mélange  d'un 
rayon  rouge  avec  un  rayon  vert  reproduit  du  blanc ,  si  le 
centre  de  l'image  rouge  envoie  dix  rayons  rouges  et  le  centre 
de  l'image  verte  dix  rayons  verts ,  leur  mélange  donnera  de 
même  du  blanc.  Mais  si  le  centre  rouge  envoie  onze  rayons 
rouges,  et  le  centre  vert  toujours  dix  rayons  verts,  loi*squ'iIs 
se  mêleront,  dix  rayons  rouges  neutraliseront  dix  rayons 
verts  pour  former  du  blanc,  et  le  rayon  rouge  excédant  don- 
nera une  teinte  rouge  à  toute  la  surface  du  mélange.  Mainte- 
nant comme  le  point  R  [fig.  23  ),  con^déré  comme  centre  de 
l'image  rouge,  a  tous  les  rayons  rouges  émanés  du  centre  du 
soleil,  et  comme  ie  même  point  R^  considéré  sur  la  circonfé- 
rence de  l'image  verte,  a  tous  les  rayons  verts  émanés  du 
point  correspondant  du  bord  du  disque,  il  en  résulte  que ,  si 
le  centre  est  réellement  plus  lumineux  que  ce  point  du  bord, 
le  point  R  aura  plus  de  rayons  rouges  qu'il  n'en  faut  pour  neu- 
traliser les  rayons  verts,  et  par  conséquent  sera  rouge.  Par  la 
même  raison,  le  point  Y,  qui  peut  être  considéré  comme  le 
centre  de  l'image  verte  ou  comme  appai*tenant  à  la  circonfé- 
rence de  l'image  rouge,  serait  vert.  Or  ces  deux  points  sont, 
comme  le  reste  de  la  partie  commune  aux  deux  images,  par- 
faitement blancs.  Ainsi,  dans  l'image  à  gauche,  les  rayons 
rouges  venus  du  centre  du  disque  sont  exactement  en  nombre 
aufOsant  pour  neutraliser  les  rayons  verts  émanés  d'un  point 
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da  bord  ;  et  de  même,  dans  l'image  à  droite ,  les  rayons  verts 
émanés  du  centre  du  disque  neutralisent  exactement  les 
rayons  rouges  venus  d'un  point  du  bord.  Donc,  la  somme  des 
rayons  rouges  et  des  rayons  verts,  émanés  du  centre,  égale 
précisément  celle  des  rayons  rouges  et  des  rayons  verts,  éma- 
nés d'un  point  du  bord,  et  par  conséquent  la  somme  des 
ray<»)s  blancs  venus  de  ces  deux  points  est  la  même.  Donc 
enfin,  un  point  quelconque  du  bord  du  soleil  est  exactement 
aussi  lumineux  que  le  centre  de  l'astre. 

Cette  démonstration,  due  à  M.  Arago,  détruisit,  comme 
nousTayonsindiqué  (Cosmographie,  n^  79),  l'hypothèse  de 
Bouguer  sur  l'atmosphère  qu'il  supposait  exister  autour  du  so- 
leil. Éet  astronome,  comparant  l'intensité  des  rayons  émanés 
du  centre  et  du  bord  de  l'astre ,  l'avait  trouvée  plus  forte  au 
centre,  d'où  il  résulterait  en  effet  que  le  soleil  y  est  plus  lumi- 
neux qu'au  bord.  Par  suite,  on  supposait  le  soleil  entouré  d'une 
vaste  atmosphère  diaphane,  analogue  à  la  nôtre ,  et  diminuant 
de  même  l'intensité  des  rayons  solaires  en  raison  de  l'épaisseur 
qu'ils  en  traversaient.  D'ailleurs,  c'est  parla  même  raison 
qu'on  peut  fixer  impunément  le  soleil  à  l'horizon ,  mais  non  au 
méridien,  les  rayons  solaires  ne  nous  parvenant  qu'après 
avoir  traversé,  le  matin  ou  le  soir,  une  masse  d'air  plus  vaste 
et  plus  dense  qu'à  midi.  Mais  l'observation  de  Bouguer  était 
fausse,  et  devait  nécessairement  donner  des  résultats  erronés; 
ii  comparait  dans  sa  lunette,  le  plus  simultanément  possible, 
les  impressions  produites  sur  son  œil  par  un  rayon  venu  du 
centre  et  par  un  rayon  venu  du  bord  ;  il  recevait  donc  le  rayon 
du  centre  perpendiculairement ,  et  le  rayon  du  bord  oblique- 
ment, par  rapport  à  l'oculaire ,  dont  chaque  rayon  travei'sait 
ainsi  une  portion  très-inégale ,  de  sorte  qu'il  jugeait  avec  rai- 
son le  rayon  du  bord  plus  faible,  mais  en  concluait  mal  à  pro- 
pos que  le  rayon  du  bord  était,  à  sa  sortie  de  l'astre,  moins 
lumineux  que  le  rayon  central,  ces  deux  rayons  ne  parvenant 
à  son  œil  avec  une  intensité  différente  que  par  suite  de  l'iné- 
galité de  leurs  chemins  dans  l'oculaire,  inégalité  due  à  leur 
différence  de  direction. 

Or,  il  n'en  est  pas  ainsi  de  l'observation  de  M.  Arago,  qui 
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est  à  l'ahri  de  toute  espèce  d'objec^on  ^  et  gai  est ,  en  onfre , 
hieh  plus  convaincante  par  sa  nature  ;  ear  il  est  phis  fàdle 
^apprécier  une  différence  de  couleur  qu'une  diflfêrence  d'in« 
tensité. 

76.  Nous  ayons  dit  que  le  soldi  offre  à  sa  surface  des  tackes 
(Ascures,  qui  s'étendent  rarement  au  delà  d'une  zone  de  60^,  éga* 
lement  partagée  par  son  équateur.  Mais  la  portion  du  disque , 
non  occupée  par  ces  taches,  est  loin  d'avoir  xm  aspect  uniforme, 
par  suite  de  deux  causes  distinctes.  D'abord,  on  observe ,  sur- 
tout dans  le  voisinage  des  taches  obscures ,  certi^nes  parties 
couvertes  de  raies  très-marquées,  recourbées  ou  rameuses, 
et  plus  lumineuses  que  le  reste  du  disque.  On  les  a  nommées 
facnles.  WilHam  Herschei  pensait  que  l'écM  du  soleil  était 
entretenu  par  une  énorme  conflagration  intérieure ,  et  dans 
cette  idée  il  expliquait  la  formation  desfacules  au  moyen  d'une 
o<»nbustion  pkis  active ,  occasionnée  dans  ces  parties  par  un 
plus  grand  dégagement  gazeux ,  venant  du  corps  obscur  du 
soleil.  Car  de  même  que  les  Ôammes  les  plus  vives  et  les  soli- 
des les  plus  incandescents  ne  paraissent  que  comme  des  tadies 
iK>ires ,  lorsqu'on  les  interpose  entre  l'oeil  et  le  soleil,  de  même 
le  corps  de  l'astre  peut  à  la  rigueur  être  dans  l'état  d'ignition 
le  plus  intense ,  quelque  noir  qu'il  puisse  paraître  à  travers 
les  éelaircis  formant  les  taches  obscures.  Mais  l'explication 
d'Herschel  est  très-peu  probable ,  à  cause  de  l'afliGûblissemaiit 
progressif  qu'offrent  les  facules  dans  leur  éclat ,  en  aHant  du 
bord  vers  le  e^tre ,  par  suite  de  la  rotalioB  du  sdeil  ;  et  en 
effet ,  si  elles  étaient  produites  par  la  combustion  d'une  plus 
grande  quantité  de  gaz ,  il  faudrait  admettre  que  le  dégage- 
i»^t  dbninue  quand  les  faeules  arrivent  au  centre.  Voiid 
d'alUeurs  l'explicaUon  de  M.  Arago ,  qui  est  aussi  simple  que 
saÉlsfaisante.  Si,  par  une  petite  ouverture  pratiqi^e  à  un  éera», 
on  regarde  un  eorps  rond  et  solide  ineandescent ,  la  portion , 
vto  par  l'ouverture ,  conserve  la  même  intennté ,  quelle  que 
scrft  la  portion  de  i'ouvartore  p»  rapport  au  dis^K  a]n[»areiit 
du  eorps^  parée  que,  le  corps  étant  solide,  le  grand  non^re  4e 
rayons,  qui  en  émanent,  empêchent  l'œil  é^apercevoir  ki  dtei- 
nAtion  d'intensité  qu^Fouvent  le»  rajws  du  bord,  en  raîièn 
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de  leur  obliqpiité.  MUi^  a«  Heu  d'un  eorps  solide,  m  regttrde  on 
oorp»gaiei]x ,  dont  i€8  rayons  Kmt  moins  serrés,  la  variatioB  d1i^^ 
teasité  ptovcnant  de  l'obllqalté  sera  sensible  sur  Pœil,  el  d'autant 
pins  apjpréeiable  91e  la  portion  dn  eorps,  \ne  par  l'onrerture, 
sera  pins  voisine  de  ses  bords.  Or,  il  en  est  ainsi  poar  le  soieH^ 
dont  la  portion  extérienre  et  vMble  n'est  atttre  «iiose  qn'nne 
atmoapbère  lamineme.  GoDeevens»  en  effet,  yen  le  bord  dndia* 
qve  nneondoletion  magease  CAB  [Jlg.  24),  dent  le  fond  soit 
formé  dea  deux  iMes  AB ,  AG.  Tant  qne  Tondalation  sera  voe 
perpendieQlairenieBt ,  elle  nons  offrira  denx  fiieea  également 
intenses  ;  mais  dès  qu'elle  sera  parvenue  vers  le  centre,  par 
suite  de  la  rotation  du  soleil ,  Tune  des  faces  AB,  venant  dans 
la  direction  de  notre  az&opUque ,  nous  paraîtra  fort  affaiblie ,  à 
cause  de  sa  grande  obliquité ,  tandis  que  l'antre  face ,  étant 
dors  vue  pnrpeadienlairement,  s'offHra  dans  tout  son  éclat.  La 
faee  AG  nmis  semblera ,  par  l'effet  de  ce  contraste ,  avoir  ac>* 
qnis  un  excès  d'intensité ,  ce  qui  déterminera  pour  nous  une 
facide. 

Sir  John  Herschel  s'est  rapproché  de  cette  explication  en 
admettant  que  les  fsieules  sont,  au  moins  très-probablement, 
les  sommets  de  vagues  Immenses  produites  dans  les  régions 
lumineuses  de  l'atmosphère  solaire ,  à  la  suite  de  violentes 
agitations;  et,  en  effet,  l'Immense  dégagement  de  chaleur 
développée  par  la  radiation  solaire  suffit  pour  expliquer  d'usé 
manière  satisfaisante  l'état  permanent  d'agitation  extrême  oà 
se  trouve  la  surfiatoe  visible  du  soleil ,  sans  recourir  à  l'hypo- 
thèse d'un  embrasement  intérieur  ou  d'un  dégagemadt  gazeux 
provenant  du  noyau. 

Cette  violente  agitation  explique  également  bien  la  seconde 
des  causes  qui  troublent  l'uniformité  d'éclat  du  disque  solaire. 
Elle  consiste  dans  l'aspect  d'une  infinité  de  petits  points  noirs 
nommés  pores  ^  dont  le  fond  du  disque  paratt  être  criblé,  et 
qu'on  trouve  dans  un  état  continuel  de  changement,  lorsqu'on 
les  examine  avec  une  grande  attention.  Rien  n'est  plus  propre  à 
représenter  cette  apparence ,  dit  Herschel ,  que  l'aspect  d'une 
précipitation  chimique  floconneuse  opérée  avec  lenteur  dans 
un  fluide  transparent ,  et  vue  d'en  haut ,  le  fluide  précipitant 
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étant  chaud  et  perdant  sa  chaleur  à  la  snr&ce.  De  même  la 
génération  continoelle  et  la  disparition  des  pores  du  mAëï 
donnent  au  plus  haut  degré  l'idée  d'un  milieu  lumineux  qai 
s'interpose ,  sans  s'y  confondre,  dans  une  atmosphère  trans* 
parente  et  obscure. 

Yoicl ,  pour  terminer  l'artide  de  la  constitution  du  soleil , 
quelques  considérations  sur  le  peu  de  probabilité  que  le  noyau 
du  soleil  soit  habité.  D'abord ,  à  cause  de  son  excessive  tem- 
pérature, il  ne  pourrait  l'être  par  des  individus  organisés 
comme  nous,  à  moins  toutefois  que  l'atmosphère  intermédiaire 
soit  assez  épaisse  pour  diminuer  considérablement  la  chaleur 
et  l'éclat  de  l'atmosphère  lumineuse.  Mais,  en  outre,  nous  pe- 
sons par  notre  propre  poids,  et  le  calcul  prouve  qu'un  homme, 
pesant  50  kilogrammes  sur  la  terre,  en  pèserait  1500  à  la 
surface  du  soleil,  de  sorte  que  ses  jambes  ne  pourraient  le 
porter,  et  qu'il  lui  serait  impossible  de  remuer.  Vers  le  miliea 
du  siècle  dernier,  un  docteur  nommé  Barbouin  fut  traduit  aux 
assises  pour  crime  d'homicide  sur  une  jeune  personne.  Lecrime 
était  constant;  aussi  l'avocat  ne  trouva  d'autre  moyen  de  dé- 
fense que  d'alléguer  que  Barbouin  était  fou ,  et  il  produisit,  à 
l'appui  de  son  assertion,  des  manuscrits  de  l'accusé,  où  celui- 
ci  établissait  que  le  soleil,  étant  composé  d'un  corps  obscur 
entouré  d'une  atmosphère  lumineuse,  pouvait  être  habité. 
Cette  raison  parut  décisive,  et  le  prévenu  fut  acquitté.  Or 
l'opinion  de  Barbouin  sur  la  constitution  du  soleil  est  celle  qui 
est  actuellement  adoptée,  du  moins  avec  l'hypothèse  d'une 
atmosphère  intermédiaire. 
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CHAPITRE    TROISIEME. 


DE  LA  LUNE. 


S  1.  —  Parallaxes  et  diamètres  apparents  de  la 
lune  et  des  astres  en  général. 

77.  Nous  avons  vu  (Cosmographie,  n^  lOO)  comment  on 
avait  déterminé  la  parallaxe  de  la  lune,  et  par  suite  sa  distance 
à  la  terre ,  an  moyen  d'observations  faites  de  deux  stations 
distantes  d'un  rayon  terrestre.  On  peut  déterminer  directe- 
ment sa  parallaxe  horizontale  équatoriale  par  un  procédé  n'exi- 
geant qu'un  seul  observateur  et  qu'une  seule  station. 

Supposons  la  lune  dans  l'équateur  céleste,  et  l'observateur 
en  nu  point  A  (fig.  25)  de  l'équateur  terrestre.  Soit  G  le  centre 
de  la  terre,  et  Z  le  zénith  de  l'observateur:  AL  sera  son  hori« 
zon  sensible,  et  GB  son  horizon  rationnel.  La  lune  employant 
le  quart  d'un  jour  lunaire  (23)  pour  aller  du  méridien  à  ce  der- 
nier horizon,  ou  pour  parcourir  l'arc  ZB,  si  l'on  en  retranche 
le  temps  qu'elle  met  à  parcourir  l'arc  ZL,  la  différence  t  sera 
le  temps  qu'elle  emploie  pour  parcourir  l'arc  LB,  c'est-à-dire 
pour  se  rendre  de  l'horizon  sensible  à  l'horizon  rationnel.  Or 
cet  arc  LB  mesure  précisément  la  parallaxe  horizontale  équa- 
toriale de  la  lune  :  car,  si  l'on  mène  la  droite  GL,  les  angles 
ALG,  LGB  seront  égaux.  Mais  l'angle  ALG  est  celui  sous 
lequel  ou  doit  voir  directement,  du  centre  de  la  lune,  le  rayon 
CA  équatorial  dans  sa  plus  grande  longueur  :   donc  cet 


angle  est  I9  parallaxe  horizoatale  équatoriale.  Sa  mesure  LB 
s'obtient  aisément  par  la  proportion 

/ 

-7-:t::  90®:LB, 
4 

où  /  représente  le  Jour  lunaire. 

Connaissant  Tare  LB  ou  Tangle  ALG,  on  pourra  résoudre, 
par  la  trigonométrie,  le  triangle  rectangle  GLA,  dont  l'hypo- 
ténuse GL  est  la  distance  du  centre  de  la  lune  au  centre  de  la 
terre,  qu'on  peut  supposer  constante  pendant  la  durée  d'un 
jour  lunaire. 

Au  reste,  il  est  facile  de  réduire  à  l'équateur  la  parallaxe  de 
la  lune  parvenue  en  un  point  quelconque  de  la  sphère  céleste, 
et  observée  d'une  station  quelconque  (78,80). 

78.  Voici  maintenant  comment  on  peut  obtenir  les  formules 
des  parallaxes: 

Soient  G  {fig.  25)  le  eentre  de  la  terre,  A  une  station  quel- 
conque f  L' la  position  de  ia  lune  ou  d'un  astre  à  une  certaine 
hauteur;  menons  les  lignes  AL',  GL',  puis  les  lignes  AL,  GB 
représentant  les  horisoAs  sensible  et  rationnel  de  l'observateur 
sitttéea  A.  Pour  cet  observateur,  l'angle  L'AL  seraki  hauteur 
apparente  de  l'astre,  )'a»gle  L'GB  sera  la  hauteur  vraie,  et 
l'angle  AU  G  sera  là  parallaxe  de  hauteur.  Soit  D  l'intersee- 
tion  de  GL'  et  de  AL,  on  aura  l'angle  L' GB  =  L' DL  ;  et  oomme 
œ  dernier  angJe,  extérieur  au  triangle  ADL'^  vaut  la  somme 
L'AL+ AL'G  des  deux  angles  mtériei»rs  opposés,  il  en  résulte 
que 

La  hmâeur  vmte  ^un  astre  égcde  sa  hauùeur  appar&Ue^ 
phiê  ta  pareâltute  de  hauteur. 

Gela  posé,  les  shius  des  angles  d'un  triangle  étant  propor- 
tionnels aux  côtés  opposés,  on  aura  dans  le  triangle  G  AL^ 

si»  CAL'  :  sin  CL'  A  ::  CL'  :  CA, 
ou  sin  ZiAL'  :  sin  CL'  A  ::  CL'  :  CA. 

9iytllefay»nterrestpeGA:==R,laha«ileuf  api^mneiite  L'AL=A) 
Itt  pftraMane  de  k«iite«if  GL'A  ss  j» ,  fa  disfCfiMe  de  fiMire 


gsâmtbb  m.  13^ 

sîn  (§§•  —  A)  :  smp  ::  D  :  R, 
ou  cos  h  :  sin  p  ::  D  :  R, 

,,  V  .  R  cos  h 

d  où  sm  p  =  — =T — • 

Gomme  eos  h  augmente  à  partir  au  zénith ,  où  11  est  zér» , 
jusqu'à  l'horizon  où  il  vaut  i ,  on  voit  que  la  parallaxe ,  nulle 
au  zénith,  augmente  de  plus  en  plus  Jusqu'à  l'horizon,  où  elle 

atteint  son  maximum  ^j  en  supposant  toutefois  la  âistaooe  D 

toujours  la  même ,  ce  qui  est  le  cas  ordinaire.  Ainsi ,  en  désl' 

gnant  par  P  cette  parallaxe  maximum,  qui  est  la  parallaxe 

R* 
horiaoatak  «  on  a  sîn  p =g,  et  la  foroude  précédente  devienl 

sinp  =  sinP  cos  h. 

Comme  les  plus  grandes  parallaxes ,  qui  sont  celles  de  la  lune , 
ne  dépassent  jamais  1^  que  de  2'  au  plus;  comme,  en  outre, 
OD  asftB  1**=:  6,0174624, et arcr=o,oi74âa3,(»i peut, sans 
erreur  sensible,  remplacer  le  sinus  de  la  parallaxe  par  son  arc, 
et  il  vient  alors 

P=s— ,   |7=PC0&Â. 

Maintenant  si  Ton  désigne  par  F'  le  nombre  de  secondes  conte- 
nues dans  l'arc  P ,  on  a  évidemment  la  proportion 

12t60()0":F'::2w:P; 

d'où  l'on  déduit  r=-^y^''^  =  206266".  P, 
et  par  eonséqvent 

Si  dMC  p  représente  te  ncmibre  de  soeMideftconfeeMiesdaM 
la  pftraUiae  borkontale,  «a  ««m  m  général  to  reUtiw 

"D 

P  =±  206265" 'Yi 7  qui  fera  connaître  la  parallaxe  horizontale 
de  rafttre  au  moyeA  de  sa  distanee ,  et  ré^oqoeaieat» 
Les  deux  formules  P  =206265" -g,  p  =  P  cos  A  ijuffiscnt 
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pour  résoudre  presque  toutes  les  questions  relatives  aux  dis- 
tances et  aux  parallaxes  des  astres. 

79.  La  parallaxe  horizontale  d*un  astre  et  son  demi-dia- 
mètre  apparent,  vu  du  centre  de  la  terre,  sont  dans  le  même 
rapport  que  le  rayon  terrestre  et  le  rayon  réel  de  V astre,  et, 
par  conséquent,  leur  rapport  est  constant.  £n  effet ,  soient  G 
(fig.  26)  le  centre  de  la  terre,  R  son  rayon,  0  le  centre  d'un 
astre  supposé  sphérique ,  r  son  rayon ,  A£B  le  grand  cercle 
d'Intersection  par  un  plan  quelconque  mené  suivant  OC ,  et 
CA,  GB  deux  tangentes  menées  du  point  G  à  ce  cercle;  Tangle 
AGB  sera  le  diamètre  apparent  de  l'astre  \u  du  point  C ,  et 
l'angle  AGO  en  sera  la  moitié ,  puisque  les  triangles  rectangles 
AGO,  BGO  sont  évidemment  égaux.  Or,  si  l'on  désigne  l'angle 
AGO  ou  le  demi-diamètre  apparent  par  A,  et  la  distance  GO 
par  D,  le  triangle  AGO  donne  r=D  sinA;  d'où  l'on  tire 

r 
sinA=:tj|^.  L'angle  d  étant  toujours  très-petit,  on  pourra  le 

mettre  à  la  place  de  son  sinus,  et  l'on  aura,  comme  au  numéro 

r 
précédent ,  A  =  20626ô"  *  jc  '  Divisant  cette  équation  membre  à 

R  A      r 

membre  parP=:20626&''.|r,  il  Yientp=^9  cequi  démontre 

le  principe  énoncé. 

Le  diamètre  apparent  d'un  astre  à  l'horizon  prend  le  nom 
de  diamètre  horizontal;  il  égaie  à  fort  peu  près  celui  de  l'astre 
vu  du  centre  de  la  terre.  Ghaque  année ,  la  Connaissance  des 
temps  donne  le  demi-diamètre  horizontal  de  la  lune ,  calculé 
pour  tous  les  jours  à  midi  et  à  minuit ,  temps  moyen  de  Paris  ; 
et  on  l'obtient  pour  une  autre  heure  par  une  simple.proportion. 

Dans  le  calcul  des  distances  observées  de  la  lune  au  soleil , 
aux  planètes  et  aux  étoiles ,  il  faut  avoir  égard  à  l'augmenta- 
tion du  demi  -  diamètre  horizontal  de  la  lune  à  raison  de  sa 
hauteur  (84).  Gette  augmentation,  qui  s'élève  au  plus  à  19''»  se 
trouve  dans  la  plupart  des  tables  astronomiques. 

Au  reste,  si  Ton  désigne  toujours  le  demi-diamètre  horizon- 
tal par  A,  et  la  parallaxe  horizontale  par  P,  en  appelant  a  l'aug- 
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mentation  du  diamètre  horizontal  pour  la  hauteur  A ,  (m  a 
sensiblement 

_2AP8inA 
^■~  206265   ' 

80.  On  a  vu  ((Cosmographie ,  n**  1  lO)  qu'il  existe  une  assez 
grande  différence  entre  les  parallaxes  horizontales  de  la  lune 
observées  d'un  jour  à  l'autre  :  aussi  a-t-on  construit  des  tables, 
de  minute  en  minute ,  pour  chaque  grandeur  de  cette  paral- 
laxe comprise  entre  ses  valeurs  extrêmes.  On  doit  donc  em- 
ployer  une  table  quand  la  parallaxe  est  de  53%  une  autre  table 
quand  elle  est  de  54' ,  ainsi  de  suite.  D'ailleurs  ,  lorsqu'on  a 
déterminé  à  une  certaine  époque  la  parallaxe  horizontale  P  et 
le  demi-diamètre  horizontal  À  correspondant ,  comme  ces  de- 
mi-diamètres sont  proportionnels  aux  parallaxes ,  si  Ton  me- 
sure à  une  autre  époque  le  demi«diamètre  horizontal  A'  de 
l'astre ,  on  obtiendra  la  parallaxe  horizontale  correspondante 
F  au  moyen  de  la  proportion  A  :  1'  :  :  P  :  P'.  Dès  lors  on  aura 
tout  ce  qui  est  nécessaire  pour  se  servir  des  tables  au  moment 
de  l'observation. 

Au  reste ,  les  tables  lunaires  de  Burg ,  Burckhardt ,  et  Da- 
moiseau, ne  donnent  que  la  parallaxe  horizontale  équatoriate, 
la  seule  dont  on  ait  besoin.  La  Connaissance  des  temps  la 
donne  également  pour  tous  les  jours  à  midi  et  à  minuit ,  temps 
moyen  de  Paris  ;  et  on  l'obtient  pour  une  autre  heure  par 
une  simple  proportion.  Si  l'on  avait  besoin  d'une  très-grande 
précision ,  il  faudrait  tenir  eompte  des  secondes  différences  , 
cette  correction  pouVant  quelquefois  s'élever  à  0",6. 

£n  outre,  la  parallaxe  horizcmtale  variant  avec  la  latitude 
de  la  station ,  si  l'on  désigne  cette  latitude  par  /,  et  la  parallaxe 
horizontale  équatoriale  par  xj ,  on  déterminera  la  parallaxe 
horizontale  P,  pour  la  station ,  par  la  formule 

l'aplatissement  de  la  terre  étant  de  •^. 

Cette  correction  est  au  reste  fort  petite,  car  pour  /=:  90% 
c'est-à-dire  au  pôle ,  elle  ne  s'élève  qu'à  il'' pour  une  valeur 
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4b  61^9  4«i  e«l  evvIfiNi  ie  mtuHfmm  âe  i^allaxe  horiBevUde 
éqoatoriale.  La  même  correction  pour  Paris  ne  serait  cpe  4e  7". 
Les  tableaux  rejetés  à  la  fin  de  l'ouvrage  contiennent  cette  cor- 
rection pour  Paris,  dans  deux  hypothèses  d'aplatissement,  et 
jpoor  différentes  valeurs  de  la  parallaxe  horizontale  écpxatoriale. 
81.  On  obtient ,  avec  une  grande  précision ,  la  valeur  de  la 
parallaxe  horizontale  équatoriale  xi ,  au  moyen  de  la  formule 
que  Laplace  a  donnée  dans  sa  Mécanique  céleste.  Si  Ton  se 
borne  aux  termes  les  plus  influents ,  c'est-à-dire  si  Ton  néglige 
les  petites  perturbations ,  cette  formule  est 

td=57'0",9  +  8'6",5.COsA-4-10",2.COS2A  +  34V-COsE 

+  28'',5.COSV. 

Pour  expliquer  la  signification  des  lettres  A ,  E ,  Y ,  désignons 
par  S  la  longitude  du  soleil ,  par  L  celle  de  la  lune ,  «t  par  x 
la  kmgitude  du  périgée  de  la  lune  ;  alors  l'anomalie  de  la 
lune  estA^L  —  x,  l'argument  de  l'évection  de  la  lune  est 
£=:2(L— S) — A»  l'argument  de  la  variation  de  la  lune  est 
V=2  (L— S). 

La  formule  de  Laplace  peut  servir  à  déterminer  les  valeurs 
maximum  et  minimum  de  -cj. 

1  °  Pour  que  la  valeur  de  xS  soit  un  macoimum^  il  faut,  comme 
le  premier  torme  est  constant ,  que  chacun  des  quatre  termes 
suivants  s(Ht  positif  et  au  maximum.  Or  le  premier  de  ces 
termes ,  qui  est  le  plws  influent ,  atteint  acm  maximum  lorsque 
eosA=i:l,ouqueA  =  o  ;  alors  <hi  a  aussi  cos  2  A=l,etle 
terme  suivant  est  de  même  au  maximum.  Celui  qui  vient  a|^ 
atteint  son  maximum  lorsque  cos  E  =  i,  ou  que  £= o.  Mais 
eommeA7:09oa  a  dimc2(L— S)=:0,  d'où  L=S:  alors 
€Ai  y  =  1 1  et  le  dernier  terme  est  encore  au  maximum.  Ainsi 
la  parallaxe  horizontale  équatoriale  atteint  son  maximum 
61'20",6  lorsqu'on  a  en  même  temps  A=0  et  L=  S ,  c'està- 
dire,  lorsque  la  lune  est  en  même  temps  au  périgée  et  en  con- 
jonction avec  le  soleil. 

2°  Pour  que  la  valeur  de  xi  soit  un  minimum ,  il  faut ,  si 
c'est  possible ,  que  chacun  des  quatre  derniers  termes  soit  néga- 
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tif  et  au  maximum  {abstraction  faite  du  ^gne ,  ce  que  dous 
iodiquonftiue  fols  pour  toutes).  On  doit  donc  «voir ,  dans  le 
premier  de  ces  ternies  ,oosA=  —  louA=l  80°.  Mais  alors 
le  terme  suivant  contenant  cos  2k  ne  peut  pas  devenir  néga- 
tif,  cos  2Â  étant  forcément  égal  à  + 1 .  Pour  le  terme  d'après, 
on  doit  avoir  cos  E = —  1  ou  E  =  180® ,  c'est-à-dire  2  (L— S) 
=  360<*,  ou  L  —  S=  180^  ;  alors  le  dernier  terme  reste  port- 
tif ,  cos  y  étant  égal  à  + 1 .  Ainsi,  en  rendant  négatifs  et  maa^ù 
mum  les  deux  termes  les  plus  influents,  les  deux  autres  restent 
positifs  et  au  m^iximum.  D'après  cela ,  le  minimum  de  la  pa« 
rallaxe  horizontale  équatoriale ,  qui  est  de  58'  68'',7 ,  a  lieu 
IcNTsqa'on  a  en  même  temps  A  =  180®  et  L — S=  180*,  c'est- 
Mire ,  lorsque  la  lune  est  en  même  temps  à  son  apogée  et  en 
oppoêition  avec  le  soleil, 

La  moyenne  arithmétique  entre  ces  valeurs  extrêmes  est 
67'89",6  ;  elle  se  confond  sensiblement  avec  67'40",  valeur 
moyenne  que  nous  avons  employée  pour  déterminer  la  distance 
moyenne  et  le  diamètre  réel  de  la  lune  (Cosmogriphie ,  n®*  110 
et  111). 

82.  Au  reste,  ce  n'est  pas  la  moyenne  arithmétique  entre 
les  valeurs  maximum  et  minimum  de  parallaxe  équatoriale 
qui  correspond  réellement  à  la  moyenne  distance  de  l'astre. 
En  effet ,  comme  les  distances  sont  en  raison  inverse  des  pa- 
rallaxes, et  réciproquement,  si  l'on  désigne  par  M  et  m  les  va- 
leurs maximum  et  minimum  de  la  parallaxe  équatoriale , 
par  d  eti)  les  distances  minimum  et  maximum  correspon- 
dantes ,  on  aura  : 


M    m 


d'où  l'on  tire 


•^••^Cïiï"^m)-M 


Il  suit  de  là  que  la  parallaxe  qui  correspond  à  la  moyenne 
distance  — ~-  est  égale  à  1  divisé  par  ?  (]R  +  ~); 
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donc  à  la  moyenne  distance  —^  correspond  la  parallaxe 

^       ;  c'est  ce  qu'on  appelle  la  parallaxe  moyenne  harmo- 

mg»^.  La  parallaxe  relative  aux  valeurs  extrêmes  du  n"  81  est 
57'25",49,  ce  qui  donne  pour  la  moyenne  distance  de  la 
lune  59,8679  fois  le  rayon  terrestre  équatorial ,  c'est-à-dire 
381784  634  mètres  ou  38178  myriamètres,  à  moins  d'un 
demi-myriamètre.  La  parallaxe  moyenne  harmonique,  qui 
correspond  aux  valeurs  extrêmes  63'48"  et  61'84",  admises 
par  M.  Francœur,  est  57'20 ',958  ou  bien  57',3493,  et  non 
â7',696,  comme  cet  auteur  l'admet,  ce  qui  donne  pwr  la 
moyenne  distance  de  la  lune  59,9468  fois  le  raycm  terrestre 
équatorial  ou  38  228,7278  myriamètres.  Enfin,  d'après  la  Con- 
naissance des  temps ,  les  valeurs  extrêmes  de  la  parallaxe 
pour  1842  (et  en  même  temps  pour  1840  et  1841  )  sont 
53'52",8  et  6l'23",9.  La  parallaxe  harmonique  est  donc 
57'23",689,  cc  qui  donne  69,8992  rayons  terrestres  ou 
38 198,3727  myriamètres. 

On  peut  donc,  dans  tous  les  cas ,  prendre  38  000  myriamè- 
tres ,  en  nombre  rond ,  pour  la  distance  moyenne  de  la  lune. 

Les  astronomes  supposent  la  parallaxe  horizontale  équato- 
riale  de  la  lune  égale  à  57'o",9  dans  sa  moyenne  distance  de 
la  terre;  c'est  ce  qu'on  appelle  la  constante  de  la  parallaxe. 
La  distance  correspondante  de  la  lune  est  60,29824  rayons 
terrestres  ou  38  453,8449  myriamètres. 

Au  reste,  les  parallaxes  au  périgée  et  à  l'apogée,  qu'on  donne 
ordinairement  dans  les  traités  d'astronomie,  sont  celles  qu'on 
déduit  de  la  parallaxe  moyenne,  en  ne  tenant  compte  que  de 
l'effet  dû  à  l'excentricité  de  l'orbite  lunaire  ;  tandis  que  dans 
les  éphémérides,  les  parallaxes  au  périgée  et  à  l'apogée  sont 
affectées  des  corrections  relatives  à  toutes  les  perturbations. 

Les  tableaux  rejetés  à  la  fin  de  l'ouvrage  contiennent  les 
distances  de  la  lune,  qui  correspondent  à  toutes  les  valeurs  de  la 
parallaxe  équatoriale,  prises  de  seconde  en  seconde,  depuis  57' 
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jusqu'à  sf4Q>\  limites  des  valeors  moyennes  des  auteurs,  ee 
qui  sera  fort  utile  pour  vérifier  leurs  distances,  ou  pour  en  cal- 
culer de  nouvelles. 

83.  Arîstarque  avait  imaginé  de  faire  servir  la  distance  de 
la  lune  à  la  terre  pour  déterminer  celle  du  soleil.  A  l'époque 
du  premier  et  du  dernier  quartier,  la  lune  nous  offre  un  demi- 
cercle,  la  courbe  de  séparation  d'ombre  et  de  lumière  sur  ce 
globe  se  présentant  alors  en  ligne  droite  :  par  conséquent ,  la 
ligne  TL  {fig.  27),  menée  de  l'observateur  au  centre  de  la 
lune,  est  perpendiculaire  à  la  ligne  LS  qui  joint  les  centres  des 
deux  astres,  et  le  triangle  TLS  est  rectangle  en  L.  Or  on 
peut  mesurer  Tangle  en  T  ;  si  donc  on  connaît  le  côté  TL  ou 
la  distance  de  la  lune ,  on  pourra  résoudre  le  triangle  TLS,  et 
calculer  fort  exactement  Tbypoténuse  TS.  Cette  méthode  est 
ingénieuse,  et  donnerait  la  distance  du  soleil  avec  une  grande 
précision ,  si  la  lune  était  un  globe  lisse  et  uni  ;  car  alors  tout 
se  réduirait  à  déterminer  par  Tobservation  Tinstant  où  l'angle 
en  L  serait  droit ,  et  cet  instant  serait  celui  où  l'ellipse  appa- 
rente de  séparation  d'ombre  et  de  lumière ,  après  s'être  rétré- 
oie  de  plus  en  plus,  se  réduirait  à  une  ligne  droite.  Mais,  à 
cause  des  montagnes  dont  la  surface  de  la  lune  est  couverte  , 
la  méthode  est  défectueuse,  et  reste  seulement  consignée  dans 
les  traités  d'astronomie  comme  un  procédé  ingénieux  des 
temps  passés.  Au  reste ,  Aristarque  recula  les  bornes  de  l'u- 
nivers au  delà  de  celles  qu'on  admettait  de  son  temps,  puisqu'il 
conclut  de  son  observation  que  le  soleil  était  dix-neuf  fois  plus 
éloigné  que  la  lune.  Or  Pythagore,  quoique  très -bon  géomè- 
tre,.croyait  le  soleil  trois  fois  plus  éloigné  que  la  lune,  qui 
sous-tend  à  peu  près  le  même  angle,  parce  qu'elle  est  beaucoup 
plus  petite  et  plus  rapprochée.  C'est  le  manque  de  lunettes  et 
de  micromètres  qui  empêchait  les  anciens  d'apprécier  exacte- 
ment la  distance  et  la  grosseur  des  astres. 

84.  Le  diamètre  apparentdela  lune,  et,  en  général^  d'unastre 
quelconque  y  augmente  à  mesure  que  l'astre  s'élève  au-dessus 
de  rhorizon.  En  effet,  considérons  {fg,  25)  l'astre  enL  à 
rhorizon,  puis  en  un  certain  point  L' au-dessus  de  l'horizon; 
et  menons  les  droites  AL',  CL'.  Comme  la  lune  reste  sens!- 

lO 
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bientôt  à  la  même  dUitaiiee  de  la  terre  pendant  quelques 
heures,  ou  aura  GL':=;  GL,  Lea  trianglea  CAL, CAL'  auront 
donc  deux  côtés  égaux ,  et  à  cause  de  l'angle  AGL  >  AGL',  on 
aura  de  méaie  AL  >  AL'  ;  d'où  il  résulte  que  le  diamètre  appa- 
rent doit  augHienter  avec  la  hauteur  de  Taslre,  Or,  par  suite 
d'une  illusion  d'optique  dont  nous  ne  pouvpos  nous  défendre , 
nous  jugeons  la  lune  plus  grosse  à  l'horizon  qu'^  tout  autre 
point  de  sa  course,  et  surtout  qu'au  sénith  (  Gosmograi^ie, 
n"*  1  ]  2).  Voici  Fexplieation  de  ee  phénomène. 

Un  objet  A  [fig,  28)  pemt  une  certaine  image  sur  la  rétine; 
un  objet  2A,  double  en  grandeur,  situé  à  une  distance  double, 
peindra  la  même  image  sur  la  rétine,  et  il  en  sera  de  même 
d'un  objet  triple  sA,  situé  à  une  distance  triple ,  ete.  Ainsi , 
on  enfant,  vu  à  dix  pas,  forme  sur  la  rétine  la  même  image 
qu'un  homme,  trois  fois  aussi  grand ,  vu  a  trente  pas;  mais 
notre  expérience  nous  empêche  de  nous  tromper  sur  les  di- 
mensions réelles  d'un  enfant  ou  d'un  homme.  Un  aveugle  de 
naissance ,  à  qui  l'cm  rend  la  vue  par  l'c^ération  de  la  cata- 
racte y  ne  sait  pas ,  le  premier  jour  de  sa  vision,  distinguer  un 
corps  rond  d'un  cube ,  ni,  à  plus  forte  raison,  un  enfant  d'un 
homme  trois  fois  plus  éloigné.  Un  estant ,  même  de  quatre  ou 
cinq  ans,  ks  distinguera  très-bien,  parce  qu'il  a  déjà  snffi- 
aamment  appris  à  voir.  L'expérience  redresse  donc  le  juge- 
ment que  les  dimensions  de  l'image  sur  la  rétine  feraient  por- 
ter sur  les  dimenrions  réelles  de  l'objet.  Ainsi,  nous  apprécions 
la  distance  des  objets  éloignés  par  des  cmaparaisons  que  nous 
BOUS  sommes  habitués  à  faire  entre  leur  grandeur  réelle,  les 
dégradations  de  leurs  teintes,  la  présenoe  des  objets  intermé- 
diaires, etc.,  relations  qui  deviennent  trcmipeuses  au  delà  des 
bornes  de  notre  expérience.  Si  l'on  suspend  une  bille  de  bil- 
lard eontreun  mur  obscur,  et  qu'on  déplace  le  globe  de  VaàX 
en  le  pressant  légèrranent  avec  le  doigt,  aussitôt  on  aperçoit 
deux  images,  qui ,  se  projetant  toutes  deux  sur  un  mur  ver- 
tical, nous  semblent  à  la  même  distance,  et,  par  suite,  égales  en 
grandeur.  Mais  si  la  bille  est  sur  un  billard  horizontal ,  le  dé- 
placement du  globe  de  l'œil  nous  fiait  voir  deux  billes  qui  parais- 
tenl  à  des  distances  inégales ,  et  dont  Tune  peut  B^e  être 
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tmim  dMd>le  i»  Fautro;  dès  lors  rme  dss  bMes  semblera  de 
gratter  dMibla.  £a  outre ,  nous  appréaions  rarement  Men  la 
Aîstaooe  des  otiiets  é^îgaés,  par  exemple  oelle  d'un  vaisseau, 
çie  le  nafique  d-ol^eta  intermédiaires  nous  porte  à  croire 
moins  considérable.  Or,  il  en  est  de  même  lorsque  la  lune  est 
au  zénith;  car  pous  souun^fi  alors  privés  d^  objets  intermé- 
diaires, qui  nous  donnent  une  idée  de  sa  grande  distance  lors  de 
son  lever  ou  de  son  coucher.  Mais  comme  Pangle  visuel  ne 
varie  pas ,  si  nous  Jugeons  la  lune  plus  éloignée  à  Thorizon , 
nous  devons  nécessairement  la  trouver  plus  grande.  En  outre, 
l'idée  du  plus  grand  éloignement  de  l'astre  se  trouve  encore 
fortifiée  par  la  teinte  pâle  qu'elle  nous  présente  alors ,  les 
rayons  se  trouvant  bien  afTaiblis  par  les  vapeurs  qui  se  déga- 
gent de  la  terre  y  et  par  la  densité  plus  considérable  des  cou- 
ches de  l'atmosphère.  Nous  sommes  en  effet  accoutumés  à  ne 
distinguer  nettement  que  les  objets  très-voisins  ;  par  consé- 
quent, lorsqu'un  objet  est  net,  nous  le  jugeons  voisin,  et,  ré- 
ciproquement, lorsqu'un  objet  n'est  pas  net,  nous  le  jugeons 
éloigné.  C'est  par  cette  raison  qu'avec  une  lunette  de  specta- 
cle grossissant  trois  ou  quatre  Â)is,  nous  voyons  les  acteurs  plus 
nettement  ;  mais,  d'un  autre  côté ,  nous  les  voyons  alors  plus 
peUts.  Toutefois,  ce  n'est  pas  un  motif  pour  croire  que  la  lu- 
nette ne  grossisse  pas  trois  ou  quatre  fois ,  comme  le  font  réel- 
lement les  lunettes  de  spectacle,  et  comme  on  peut  s'en  con- 
vaincre en  regardant  simultanément  un  acteur  avec  l'autre 
œil.  L'acteur  nous  paraît  à  l'œil  nu  trois  ou  quatre  fois  plus 
grand,  mais  bien  moins  net,  son  image  ne  se  formant  pas 
alors  au  foyer  de  l'œil. 

Ainsi,  le  grossissement  apparent  de  la  lune  à  son  lever  pro- 
vient de  deux  causes  distinctes ,  qui  sont  la  présence  des  ob- 
jets intermédiaires  et  la  pâleur  de  ses  rayons.  Si  donc  nous  re- 
gardons la  lune  à  l'horizon ,  d'abord  à  l'œil  nu ,  puis  dans  un 
tuyau, nous  la  trouvons  en  second  lieu  moins  grosse,  par  suite 
de  la  disparition  des  objets  intermédiaires  :  mais  le  tuyau  dé- 
truit cette  seule  cause  d'illusion ,  et  non  celle  qui  provient  de 
sa  pâleur  ;  de  sorte  que,  même  avec  le  tuyau,  nous  jugeons  la 
lune  encMQ  plus  grosse  à  l'horizon  qu'au  zénith. 
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C'est  par  suite  des  mêmes  illusions  que  le  soleil  nous  semble 
plus  gros  à  son  lever,  que  les  constellations  nous  semblent 
occuper  plus  d'espace  lorsqu'elles  sont  près  de  l'horizon  ,  et 
enfin  que  le  ciel  nous  parait  o£frir  la  forme  d'une  voûte  sur- 
baissée. 

S  2.  —  Constitution  de  la  lune. 

85.  La  surface  de  la  lune  offre  un  grand  nombre  de  hautes 
montagnes,  séparées  par  des  cavités  en  forme  de  puits  et  qui  ne 
communiquent  pas  entre  elles  (Cosmographie ,  n^  125  ).  Voici 
comment  on  a  pu  déterminer  la  hauteur  d'une  montagne,  telle 
que  BD  {Jig.  29] ,  située  au  bord  du  disque  de  la  lune,  dont  le 
rayon  est  CA.  Concevons  un  rayon  solaire  BA  tangent  à  la 
fois  au  sommet  B  de  la  montagne  et  au  disque  lunaire  en  un 
point  A  :  ce  rayon  éclairera  le  sommet  B  avant  les  points  du 
disque  situés  entre  A  et  B.  Or ,  au  moyen  du  micromètre ,  on 
peut  mesurer  BA  ;  par  conséquent,  d'après  le  procédé  d'Aris- 
tarque  (  83  ) ,  on  pourra  calculer  Thypoténuse  CB  du  triangle 
rectangle  CAB  :  alors  la  différence  CB— CD  ou  CB — CA  don- 
nera la  hauteur  DB  de  la  montagne  lunaire.  Quant  à  la  hauteur 
des  montagnes  situées  dans  Tlntérieur  du  disque,  on  la  déduit 
de  la  mesure  micrométrique  des  ombres ,  en  ayant  soin  de  la 
prendre  dans  des  circonstances  favorables.  On  a  trouvé  par 
là  que  la  lune  a  des  montagnes  plus  élevées  que  le  Chimbo- 
raço,  ce  qui  semble  extraordinaire ,  la  lune  étant  49  fois  plus 
petite  que  la  terre. 

On  a  mesuré  la  profondeur  des  cavités  de  la  lune  au  moyen 
de  l'ombre  portée  par  leurs  bords  éclairés  par  les  rayons 
du  soleil.  Ces  cavités  ont  une  teinte  foncée  qui  leur  est 
propre,  et  ne  paraît  provenir  que  de  la  nature  même  du  sol , 
puisqu'elle  subsiste  même  dans  la  pleine  lune.  On  ne  peut,  en 
effet ,  assimiler  ces  teintes  à  des  ombres  portées  ;  car  alors  la 
direction  des  rayons  solaires  coïncidant  avec  notre  ligue  de  vi- 
sion ,  toutes  les  ombres  ont  dû  disparaître.  On  croyait  autrefois 
que  ces  taches  étaient  des  mers,  auxquelles  on  a  même  donné 
des  noms,  comme  on  le  voit  sur  d'anciennes  cartes  de  la  lune. 
La  mer  paraît  en  effet  plus  sombre  que  la  terre ,  parce  qu'elle 
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réfléchit  bien  moins  de  lumière,  et  la  partie  aquatique  de 
notre  globe ,  vue  de  la  lune ,  doit  paraître  plus  obscure  que  les 
parties  de  terre  cireonvoisines.  Or,  une  observation  plus  at- 
tentive 9  faite  avec  des  télescopes  d'un  grand  pouvoir ,  a 
prouvé  que  ces  teintes  sont  réellement  produites  par  des 
cavités. 

Voici  maintenant  comment  ons*est  assuré  que  ces  cavités  ne 
contiennent  pas  d'eau.  On  distingue  deux  sortes  de  réflexion  : 
l'une,  dite  spéculairey  qui  se  produit  régulièrement  d'a- 
près les  lois  de  l'optique,  et  donne  l'image  des  objets  éloi- 
gnés ;  l'autre ,  dite  irrégulière  ,  qui  s'effectue  d'une  manière 
vague  dans  toutes  les  directions ,  et  par  suite  de  laquelle  nous 
voyons  les  corps. 

On  sait  (n°'  68  à  71)  quela  lumière,  dansl'acte  de  la  réflexion 
comme  dans  celui  de  la  réfraction,  aquiert  des  propriétés 
nouvelles,  connues  sous  le  nom  dit  polarisation.  Or,  en  exami- 
nant obliquement,  à  Taide  d'un  polariscope  (73) ,  le  fond  des 
cavités  de  la  lune,  si  elles  contiennent  de  l'eau,  on  doit  aper- 
cevoir des  images  colorées ,  parce  que  la  lumière ,  ne  pouvant 
nous  parvenir  du  fond  de  ces  cavités  qu'après  avoir  traversé 
l'eau ,  s'y  sera  réfractée.  Comme  on  n'aperçoit  Jamais  la  moin- 
dre trace  de  coloration,  quelle  que  soit  la  portion  du  disque  où 
l'on  observe  une  cavité,  et  sous  quelque  inclinaison  que  ce  soit, 
il  eh  résulte  que  la  lumière,  qui  nous  parvient  du  fond  des  ca- 
vités ,  n'a  pas  subi  de  réfraction ,  et  que ,  par  conséquent,  ces 
cavités  ne  contiennent  pas  une  goutte  d'eau. 

86.  Une  autre  preuve,  qu'il  ne  peut  y  avoir  d'eau  à  la  sur- 
face de  la  lune,  est  son  défaut  d'atmosphère ,  soit  nuageuse , 
soit  même  diaphane ,  ce  qui  résulte  du  phénomène  de  l'occul- 
tation des  étoiles  par  le  disque  lunaire  (Cosmographie,  n*"  124). 
Quand  on  met  de  l'eau  sous  le  récipient  d'une  machine  pneu- 
matique où  l'on  a  fait  le  vide ,  cette  eau ,  n'éprouvant  plus  à 
sa  surface  qu'une  pression  très-faible  ou  presque  nulle ,  se  ré- 
sout aussitôt  en  vapeurs  :  si  donc  il  y  avait  de  l'eau  dans  la 
lune ,  elle  se  résoudrait  en  vapeurs ,  et  ne  tarderait  pas  à  for- 
mer une  atmosphère  aqueuse,  dont  les  propriétés  réfringentes 
sont  les  mêmes  que  pour  une  atmosphère  diaphane.  Or,  les 
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raisonnements,  qui  prouvent  Tabsencede  l'Iine,  sont  également 
concluants  pour  prouver  l'absence  de  l'autre.  Far  le  même 
motif ,  il  ne  peut  y  avoir  de  glace  dans  la  lune ,  parce  que  la 
chaleur  venant  à  la  faire  fbndre ,  il  en  naîtrait  bientôt  une 
atmosphère.  Nous  sommes  également  certains  qu'il  n'existepas 
d'eau  même  dans  l'hémisphère  que  nous  n'apercevons  jamais; 
car  alors  l'eau  produirait  dans  cette  partie  une  atmosphère , 
qui  ne  tarderait  pas  à  se  répandre  tout  à  l'entour  du  globe 
lunaire. 

La  lune  ne  peut  donc  éprouver  aucun  des  phénomènes  mé- 
téoriques auxquels  la  terre  est  sujette. 

87.  Nous  venons  de  rappeler  le  phénomène  de  l'occultation 
des  étoiles  par  le  disque  de  la  lune  :  ce  phénomène  prouve  en- 
core que  le  diamètre  apparent  des  étoiles ,  fourni  par  le  micro- 
mètre ,  n'est  qu'une  illusion  d'optique.  En  effet ,  si  l'on  con- 
çoit deux  droites  menées  d'une  étoile  aux  deux  extrémités  du 
grand  axe  de  l'orbite  terrestre,  ce  qui  donne  une  basé  de 
30  600  000  myriamètres  (  Cosmographie ,  n°  68  ) ,  on  trouve 
que  l'angle  formé  par  ces  deux  droites  est  nul ,  ou  du  moins 
inappréciable  pour  nous.  Or,  te  diamètre  apparent  des  étoiles, 
observé  au  micromètre  et  avec  la  lunette  la  plus  parfhite  pos- 
sible ,  est  toujours  plus  grand  que  l"  et  nettement  terminé  t 
d'où  il  résulterait  que  le  diamètre  réel  deà  étoiles  s'élèverait 
au  delà  de  30  600  000  myriartâètres ,  et  serait  ainsi  beaucoup 
plus  grand  que  celui  du  soleil ,  n'atteignant  ((ue  142  600  my- 
riamètres. Mais,  à  mesure  que  le  dî^ue  lunaire  empiète  isur 
une  étoile ,  si  le  diamètre  apparent  de  celle-ci  n'était  pas  une 
illusion,  on  le  verrait  diminuer  successivement  jusqtt  a  sa  dis- 
parition complète.  Or ,  le  phénomène  ne  se  pai^  ainM  ;  car 
dèi^  que  le  bord  du  disque  lunaire  atteint  le  centre  du  Aatnètre 
apparent  de  l'étoile,  aussitôt  elle  disparaît  en  totalité.  Par 
eon^équêût)  le  disque  apparent  de  l'étoile  est  factice  ou  comme 
parasite ,  et  toute  la  lumière  de  l'autre  réside  dani&  soh  eeiitre, 
qui  se  dilate  en  se  peignant  sur  la  rétine.  Ainsi,  le  micromètre 
n'apprend  rien  sur  le  diamètre  réel  des  étoiles,  et  nous  n'aVons 
encore  aucun  moyen  de  le  connattre. 

88.  L'observation  deà  taches  de  la  luiie  prouve  qa'éltè  fté^ 
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sefite  tOQjoors  la  même  face  à  la  terre  (  CkxmK^raphie,  n^  i  18  ). 
De  là  on  avait  d'abord  conclu  que  la  lune  ne  tourne  pas  sur  elle<^ . 
même  ;  et  non-seulement  des  hommes  du  monde  partageaient 
cette  opinion,  mais  encore  des  académiciens  fort  renomnîis. 
avaient  essayé  de  l'appuyer  par  des  raisonnements.  Or,  il  est 
impossible  que  la  lune,  tournant  autour  de  la  terre  et  nous  of- . 
frant  toujours  la  même  face,  ne  tourne  pas  sur  elle-même.  En 
^et ,  soit  [fig.  30)  T  la  terre  au  foyer  de  Tellipse  déente  par  la 
lmie>  et  NS  la  ligne  nordnsud.  Quand  la  lune  est  au  nord  de  la. 
terre,  elle  Idi  pesante  la  face  CED;  lorsqu'elte  arrive  au  midi, 
nous  voyœis  encore  la  même  face  GBD.  Il  est  donc  évident  quâ 
la  lune ,  en  allant  dte  la  position  nord  à  la  position  sud,  a  fait 
un  demi-tour  sur  eHe  même.  Quand  elle  revient  au  nord,  elle 
nous  montre  toi^ours  la  même  face  CBD ,  et ,  par  conséquent^ 
eUe  a  fait  encore  un  autre  demi-tour  sur  elle-même. 

Ain^  la  lune  tourne  sur  elle-mtoie  dans  une  période  de 
temps  parfaitement  égale  à  celle  qu'elle  emploie  pour  faire  sa 
révolution  autour  de  la  terre ,  tandis  que  la  terre  tourne  366 
fois  et  \  sur  elle-même  pour  une  révolution  ^tière  de  Véé&p^ 
tique.  Donc,  pendant  que  la  terre,  dans  sa  révolution  annueUe, 
a  365  Jours  de  14  beures,  la  lune,  dans  une  révolution  autour 
de  la  terre,  n'a  qu'un  jour  et  qu'une  nuit,  l'un  et  l'autre  ayant 
une  durée  d'environ  16  fxÂ%  S4  de  nos  heures  :  ce  qui,  joint  an 
dé&ut  d'atmosphère,  doit  faire  éprouver  à  la  face  éclairée, 
pendant  15  jours  de  suite,  une  chaleur  bien  plus  forte  que 
celle  de  nos  r^ons  équinoxiales,  et,  à  la  face  privée  du  soleil, 
pendant  15  jours  de  suite ,  un  froid  bien  plus  rigoureux  que 
celui  de  nos  contrées  polaires.  Ainsi,  diaque  jourdelalune  est 
un  été  brûlant,  elmque  nuit  erï  un  hiver  glacé;  et  le  brusque 
passage  de  Tun  à  rautredoitfaire  de  la  lune  un  climat  ins«ppor'> 
table.  Au  reste,  il  est  très-probable  que  la  lune  n'a  pas  d'habi^ 
tants;etsielleena,cenepeuventêtreque  des  animaux  suscep- 
tibles de  vivre  sans  air  ou  fluides,  et^  par  Conséquent,  tout 
autresMUt  orgamsés  que  ceux  de  noti*eglobe.D'aiUeura,  rienn'in* 
difueà  la  surfacede  ialunela  moindre  apparence  de  végétation» 

69 .  CecH  nous  conduit  à  chercher  les  dimoMiofiS  ê^  phn  petit 
okfjèt  qn^ln  puiœe  iqpeccevoir  mv  la  kinfc.  Voyons  s'il  «enét  po»- 
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sible  d'y  découvrir  un  objet  de  la  grandeur  d'un  homme.  On 
sait  (Ck)sroographie,  n""  49)  que  le  demi-diamètre  terrestre  équa- 
torial,  égal  à  6  377  109  mètres,  sons-tend  un  angle  de  l**  ou 
3600'',  étant  vu  de  la  lune  arrivée  à  un  certain  point  de  son 
orbite.  Si  Ton  divise  des  deux  o6tés  par  3600 ,  on  trouve  que, 
à  cettedistance  de  la  lune,  t"  correspond  à  1 77 1  mètres,  et,  par 
conséquent,  o",l  à  177  mètres.  Un  objet  arrondi,  pour  être  vi- 
sible dans  la  lunette,  doit  sous-tendre  un  angle  de  l',  et  sll 
sous-tend  un  angle  plus  petit,  on  ne  le  distingue  pas.  Si  l'objet 
est  linéaire,  au  lieu  d'être  arrondi,  le  cas  est  tout  différent; 
de  sorte  qu'un  paratonnerre,  objet  très-mince  et  très-allongé, 
s'aperçoit  à  une  distance  telle ,  que  son  épaisseur  ne  sous-tend 
pas  même,  dans  la  lunette^  un  angle  de^  de  minute  ou  3".  Or, 
avec  une  lunette  grossissant  60  fois,  un  objet  rond,  sous-tendant 
un  angle  de  l'',  présente  l'.  Si  le  grossissement  est  de  600  fois, 
un  objet,  sous-tendant  un  angle  de  0",1,  offrira  de  même  1'. 
Ainsi,  avec  une  telle  lunette,  on  peut  découvrir  dans  la  lune 
un  objet  de  177  mètres  de  diamètre.  Mais  on  est  parvenu  ré- 
cemment à  obtenir  un  grossissement  de  6000  fois  :  on  pourra 
donc  voir  dans  la  lune  un  objet  de  18  mètres  de  diamètre ,  ou 
environ  gros  comme  TObservatoire.  Maintenant,  si  Ton  suppose 
un  objet  allongé,  comme  une  route,  etc. ,  la  visibilité  dans  la 
lunette  ira  jusqu'à  Z'\  et,  par  conséquent,  on  pourra  voir  un 
objet  20  fois  plus  petit  que  1 8  mètres ,  c'est-à-dire  ayant  0*°,90. 
Ck)mme  les  observations  les  plus  minutieuses  n'ont  jamais  fait 
découvrir  aucun  objet  mobile  de  cette  grandeur  à  la  surface 
de  la  lune,  on  est  en  droit  d'en  conclure  qu'il  n'y  en  existe  pas. 
90.  Si  le  mouvement  de  rotation  de  la  lune  ne  s'accordait 
pas  exactement  avec  son  mouvement  de  révolution  autour  de 
la  terre,  on  aurait  souvent  découvert,  avec  la  lunette,  des  dif- 
férences sensibles  dans  la  face  visible  de  la  lune,  qui,  par  con- 
séquent, ne  nous  aurait  pas  toujours  montré  le  même  hémis- 
phère. Or,  les  peintres  ont ,  de  tout  temps,  représenté  la  lune 
avec  une  figure,  parce  qu'on  y  distingue  quelque  chose  qui 
ressemble  à  des  yeux ,  à  un  nez ,  à  une  bouche  ;  et  la  descrip- 
tion que  Plutarque  nous  donne  de  la  face  visible  de  la  lune 
convient  parfiidtenient  à  celle  qu'elle  nous  offre  aiyourd'hai. 
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C'est  une  preuve  de  plus  que  la  lune  doit  toujours  présenter 
la  même  face  à  la  terre. 

Il  suit  de  là,  1°  qu'un  habitant  de  l'hémisphère  opposé  de 
la  lune,  s'il  pouvait  y  en  avoir,  n*apereevrait  jamais  la  terre; 
3^  que  l'habitant  de  l'hémisphère  tourné  vers  nous  verrait  la 
terre  sous  des  phases  changeant  progressivement  et  à  vue  dans 
une  nnlt  d'environ  15  de  nos  jours.  Selon  les  conjonctions  et 
les  oppositions,  il  dirait  que  c'est  nouvelle  terre  y  pleine 
terre  ^  etc.  Or,  lorsque  cet  hémisphère  lunaire  cesse  d'être 
éclairé  parle  soleil,  il  reçoit  la  lumière  réfléchie  par  la  terre, 
d'abord  sous  la  forme  d'un  quartier  qui  prend  successivement 
plus  d'étendue  à  mesure  que  la  terre s*approche de  l'opposition, 
ce  qui  arrive  au  bout  de  7  fois  et  demie  24  de  nos  heures,  de- 
puis l'instant  de  la  disparition  du  soleil  ;  alors  ce  sera  minuU 
pour  l'habitant  de  la  lune,  et  la  pleine  terre  lui  offrira  un 
disque  d'environ  2°.  Ensuite,  le  disque  terrestre  décroîtra  pen- 
dant  7  fois  et  demie  24  heures;  et  le  soleil,  reparaissant  du 
cêté  de  la  convexité  de  ce  disque,  ramènera  le  jour  ;  de  sorte 
que  les  phases  de  la  terre  seront  toujours  exactement  complé- 
mentaires de  celles  de  la  lune.  L'habitant  de  la  lune  aperce- 
vrait probablement  des  teintes  et  des  taches  diverses  sur  le 
disque  terrestre;  mais,  à  cause  des  changements  perpétuels  de 
l'atmosphère,  il  ne  pourrait  sans  doute  pas  distinguer  nette- 
ment les  limites  des  continents  et  des  mers. 

91.  Le  diamètre  terrestre  est  presque  4  fois  aussi  grand  que 
celui  de  la  lune;  la  terre  offre  donc  une  surface  environ  16  fols 
plus  grande  que  celle  de  son  satellite,  et,  par  conséquent,  la 
pleine  terre  doit  éclairer  à  peu  près  autant  que  16  pleines 
lunes.  Ainsi,  lorsque  la  lune  est  nouvelle,  son  hémisphère 
obscur  reçoit  de  la  terre,  alors  p/«tne,  une  lumière  équivalente 
à  celles  de  (6  lunes,  ce  qui  donne  lieu  à  la  lumière  cendrée. 
Cette  lumière  est  donc  produite  par  des  rayons  venus  d'abord 
du  soleil  sur  la  terre,  puis  réfléchis  sur  la  lune,  et  de  là  reve- 
nant à  l'œil  de  l'observateur  terrestre.  A  mesure  que  la  lune 
s'avance  vers  son  plein,  la  lumière  cendrée  diminue  d'int^sité; 
elle  s'évanouit  à  la  pleine  lune,  reparaît  lorsque  la  lune  décrott, 
et  augmente  d'intensité  jusqu'à  la  nouvelle  lune,  ou  piutêt 
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Jvsqv'à  son  troisième  jour,  époque  où  elle  atteint  son  maxi- 
munij  parce  que  la  terre  se  trouve  alors  tout  à  îài%  pleine. 

L'examen  suivi  des  positions  relatives  du  soleil,  de  la  terre 
et  de  la  lune  donne  une  preuve  incontestable  que  la  lumière 
omdrée  provient  des  rayons  solaires  réfléehis  par  la  terre. 
Cette  preuve  est  encore  confirmée  par  Tobser  vation  de  Lambert, 
qui  vit,  à  une  certaine  époque^  la  lumière  cendrée  entièrement 
verte.  Calculant  quelle  était,  à  Tépoque  déisignée,  la  portion 
de  la  terre  donnant  lieu  au  pbâdomène,  on  reconnut  que  c'é- 
tait une  zone  équatoriale,  située  vers  l'orient,  où  la  végétation 
était  alors  dans  toute  sa  force,  et  où,  par  conséquent,  la  lumière 
réfléchie  par  la  terre  devait  être  verte. 

Les  anciens  connaissaient  la  lumière  cendrée,  mais  l'attri- 
buaient à  l'actioA  prolongée  des  rayons  solaires  sur  la  portion 
du  disque  où  elle  se  manifestait.  Certains*  corps  ont  la  pro- 
priété de  devenir  lumineux  après  aVoir  été  longtemps  frappés 
par  les  rayons  du  soleil ,  et  sont  nommés,  pour  cette  raison, 
corps  phosphorescents  par  insoiation.  Mais  la  lumière  cendrée 
n'aurait  pas  toujours  lieu,  si  elle  provenait  d'une  tellecause.  En 
effet,  lorsque  la  face, visible  de  la  lune,  privée  pendant  15  jours 
dfes  rayons  solaires,  vioidrait  à  se  dégager  de  l'ombre,  elle  ne 
d(Bvrait  point  paraître.  Comme  on  l'aperçoit  égalem^t  dans 
cette  circonstance,  il  en  résuite  que  Texplication  donnée  par 
les  anciens  ne  peut  être  admise,  et  que,  par  conséquent,  la  lu- 
mière cendrée  provient  de  la  cause  indiquée  ci-dessus. 

Pour  que  la  terre  éclaire  1 6  fois  autant  que  la  lune,  lorsque 
eelle-ei  eftt  nouvelle,  il  faut  admettre  que  la  lune  et  la  terre 
réflédiissent  la  lumière  avec  la  même  intensité.  Or,  l'observa- 
tion prraVè  qu'il  en  est  ainsi 5  car  souvent  un  nuage,  par  un 
teoq^  eouvert ,  ne  se  distingue  de  la  lune  que  par  la  forme. 
Se  outre,  si  l'on  gravit  de  hautes  montagnes,  d'où  l'on  d<Mnine 
les  nuages,  on  les  trouve  aussi  brillants  en  dessus  qu'en  dessous. 
Be  là  résulte  la  oonséquencie  que  la  lumièt^e  réfléchie^  vers 
la  lune,  fiar  la  partie  supérieure  des  nuages^  a  la  même  kitensité 
que  la  luteière  réiédiie  par  la  lune  vers  la  terre.  L'atmos- 
phère ^oî  Bouë  Mt  ffirattn  te  ciel  bleu  par  un  tera^  serein 
rttMii*)  coonie  te  sait,  une  eertaine  quantné  de  lumière^ 
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mais  bien  moins  que  les  nuages,  qti'oti  Vdlt  donvent  i'ivalîser 
d'éclat  avec  le  soleil  eonehant.  Gomme  en  outre  la  lttmiè^e  dei 
nuages  surpasse  de  ineaueoup  celte  de  la  terre,  des  ehamps,  ded 
prairies,  etc.,  on  conçoit  que  si  la  terre  est  environnée  dé 
nuages ,  l'éclat  produit  en  dehors  sera  très-conSMérable ,  et  ^ 
par  suite,  la  lumière  cendrée  acquerra  la  plus  grande  intensllé 
dont  elle  soit  susceptible. 

93.  On  découvre  dans  la  lune,  au  moyen  du  télescope,  une 
grande  quantité  de  montagnes  occupant  presque  toute  sa  sur- 
fece.  Ces  montagnes,  remarquables  par  leur  uniibrmlté  »  of* 
freht,  la  plupart ,  des  cratères  ou  cavités  circulaires  entouréiMI 
d'éminences.  Le  fond  des  larges  eratèi*es  présente  une  surface 
plane,  du  milieu  de  laquelle  s'élève  une  espèce  d'bbéifsque 
central,  ou  éminence  conique  à  pente  très-roide.  Comme  eettè 
forme  est  précisément  celle  que  les  plus  grands  géologues  a^ 
tribuent  aux  volcans  terrestres,  et  qu'on  observe  encore  dans  le 
cratère  du  Vésuve,  dans  les  terrains  volcaniques  du  Puy-de- 
Dôme,  etc.,  on  ne  peut  méconnaître  les  vrais  caractères  y^esL- 
niques  dans  les  montagnes  lunaires.  Herscfael  affirme  même 
avoir,  à  l'aide  de  ses  puissants  télescopes ,  distingué,  sur  plu- 
sieurs d'entre  elles,  des  marquer  décisives  de  Stratification 
volcanique,  et  remarqué  nettement  lés  caractères  de^  terrains 
d'ailuvion  sur  les  vastes  régions  de  niveau,  qu'on  découvre  à  là 
surface  de  la  lune. 

Notre  globe  n'ayant  pas  de  volcans  situés  à  une  grainde  dis* 
tance  de  la  mer,  on  en  avait  conclu  que  leur  foirraation  prd^ 
vient  tic  l'eau  qui,  s'infiltrant  à  travêrt  la  terre,  transformée 
le  potassium  et  le  sodium  des  terrain^  Volcaniques  en  potaffSfe 
et  en  soude,  cette  transformation  donnait  ÏM  h  d**- 
normes  dégagementis  de  chaleur,  eapableà  de  j^rojelier  au  dê^ 
hors  les  matières  enflammées;  mail»,  cômhie  il  il'y  à  palS  d*^Au 
dans  la  lune ,  on  ne  peut  admettre  cette  prétendue  fbrmatidft 
des  volcans.  Au  reste ,  des  expériences  nombreuses  et  vaHééS 
ayant  constaté  (6 1]  que  la  température  de  là  terfe  augnorelifè 
avec  rapidité  dès  qu'on  a  dépassé  une  cértafÀe  prèfendëui*,  H 
est  tUcile  de  concevoir  que  là  véritable  cause  des  volcanis  iré- 
àêt  dttas  tes  feux  souterraiiis  du  globe. 
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93.  Yen  le  oommenceineDtda  sièele  dernier,  Halley  vit  sur 
le  disque  de  la  lune ,  et  près  de  ses  bords,  des  traînées  de  lu- 
mière sinueuse  accompagnées  d'éclairs,  qui,  offrant  Fapparence 
de  points  lumineux  mobiles,  ne  tardaient  pas  à  disparaître.  Cet 
astronome  supposa  qu'ils  provenaient  d'orages  formés  dans 
l'atmosphère  de  la  lune  ;  mais  elle  en  est  totalement  dépour- 
vue ,  comme  nous  l'avons  dit.  Plus  tard,  on  a  prétendu  que  ces 
points  brillants  sont  des  feux  qui  se  propagent  à  la  surface  de 
la  lune  ;  mais  leur  excessive  vitesse  repousse  cette  opinion. 
W.  Herschel,  observant  une  éclipse  de  lune  en  1795,  remarqua 
sur  son  disque  une  cinquantaine  de  points  lumineux  qu'il  prit 
pour  des  indices  de  volcans  en  éruption;  mais  il  est  probable 
que  ces  taches  lumineuses  ne  sont  autre  chose  que  des  points 
du  disque  lunaire  plus  fortement  éclairés  par  suite  d'une  posi- 
tion plus  favorable,  la  lumière  cendrée  pouvant  avoir  lieu 
même  pendant  une  éclipse  complète.  En  effet ,  si,  par  un  beau 
soleil,  on  se  transporte  sur  un  édifice  élevé  dans  l'intérieur 
d'une  ville,  comme  sur  le  Panthéon  à  Paris,  il  y  aura  toujours 
quelque  carreau  réflé4;hissant  vers  l'œil  un  si  vif  éclat  qu'on 
ne  pourra  fixer  ce  carreau;  c'est  ce  que  chacun  peut  vérifier 
par  sa  propre  expérience.  De  même,  parmi  la  quantité  de 
nappes  d'eau  situées  à  la  surface  de  la  terre ,  il  doit  toujours 
s'en  trouver  quelqu'une  réfléchissant  vers  la  lune  les  rayons 
solaires.  Ces  rayons  réfléchis  éclaireront  la.  lune ,  même  pen- 
dant les  éclipses,  et  brilleront  en  se  déplaçant  à  sa  surface, 
jusqu'à  ce  qu'ils  viennent  à  disparaître  par  suite  des  change- 
ments de  position  du  corps  réflecteur.  On  sait  d'ailleurs  que 
les  miroirs  paraboliques,  comme  ceux  qui  sont  en  usage  dans 
les  observatoires,  possèdent  au  plus  haut  degré  la  propriété  de 
concentrer  les  rayons  solaires,  de  manière  à  les  réfléchir  ensuite 
avec  la  plus  grande  intensité.  Si  donc  une  certaine  portion  de 
la  surface  de  la  lune  est  parabolique ,  il  doit  en  résulter  pour 
cette  portion  une  augmentation  de  lumière,  qui  nous  la  fait 
paraître  plus  vivement  éclairée.  Le  disque  entier  de  la  lune  et 
même  celui  du  soleil  offrent  de  tels  changements  d'intensité. 
Au  reste,  ces  phénomènes  s'expliquent  suffisamment  par  les 
jeux  de  réflexion  et  de  réfraction  variables  à  l'infini,  sans  qu'il 
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fiiille  les  attribuer  à  toute  autre  cause  extraordinaire.  D'aiU 
leurs,  les  points  brillants  découverts  à  la  surfacede  la  lune,  pour* 
raient  encore  provenir  de  petites  étoiles  filantes ^  qui,  venant  à 
s'interposer  entre  son  disque  et  une  portion  de  la  surface  ter- 
restre, sont  visibles  dans  la  lunette,  tant  qu'elles  se  projettent 
sur  le  disque  de  la  lune ,  et  sont,  au  contraire,  invisibles  à  l'œil 
nu,  par  suite  de  leur  faible  éclat. 

Quoi  qu'il  en  soit^  le  défaut  d'atmosphère  et  d'oxygène,  à  la 
surface  de  la  lune ,  n'exclut  pas  les  effets  et  même  les  érup- 
tions des  volcans,  car  on  sait  que  des  corps  en  ignition  peu- 
vent suffire  eux-mêmes  à  leur  propre  combustion,  et  la 
poudre  renferme  en  elle-même  tout  ce  qu'il  faut  pour  s'en- 
flammer. 

S  3.  —  Du  Calendrier. 

94.  Nous  terminerons  ce  chapitre  par  quelques  détails  né- 
cessaires pour  compléter  ce  qu'on  a  dit  sur  le  calendrier  dans 
le  cours  de  Cosmographie. 

Remarquons  d'abord  que,  dans  un  mois  quelconque,  les 
dates  1,8,  15,  22 ,  29,  disposées  de  7  en  7,  correspondent  à 
des  jours  de  même  nom.  Par  exemple ,  si  le  premier  jour  d'un 
mois  est  un  lundi,  les  8 ,  15,  22,  29  du  même  mois  seront  des 
lundi,  et  l'on  obtiendra  facilement  le  nom  des  autres  jours  du 
mois  au  moyeu  de  courtes  additions  ou  soustractions  faites 
de  mémoire. 

Pour  trouver  le  nom  du  jour  qui  correspond  à  une  date 
quelconque  de  l'année ,  il  suffit  de  savoir  quel  jour  tombe  le 
premier  de  l'an.  Le  nom  du  3*" jour,  qui  vient  après,  sera  celui 
du  premier  février,  et  en  même  temps  du  premier  mars,  excepté 
pour  les  années  bissextiles,  où  il  sera  reculé  d'un  rang ,  ainsi 
que  le  nom  du  premier  jour  des  mois  suivants.  Le  nom  du 
3*"  jour  qui  vient  après  le  premier  mars ,  ou  du  6'  jour  après 
le  premier  de  Van ,  sera  le  nom  du  premier  avril.  Le  nom  du 
2*  jour  qui  vient  après  le  premier  avril,  ou  du  8%  et,  par  con- 
séquent aussi,  du  1" après  le  jour  de  l'an,  sera  le  nom  du 
premier  mai.  En  continuant  ainsi,  on  verra  que,  les  4*  et 
6'  jours  après  le  jour  de  l'an,  auront  respectivement  les  mêmes 


I84I. 

Janvier. 

9 

0 

Février. 

3 

1840. 

Jamet. 
0 
6 

Août. 
8 

a 

1^  C0SH06£4fiH|i   (GOMPIiÉHENT). 

i^^M  qvfi  1^  praaier  jiim  ^  le  pramier  juiUel  ;  le»  V  et  S' jouis 
a|^  1%  jo^r  4e  Tai),  mêmes  Boms  que  le  premier  août  et  te 
premier  septembre  î  le  premier  octobre  même  nom  que  le  juur 
^  Vf^xii  eoûn  les  ^^  et  ^"^  jours  après  le  jour  de  Tan,  mêmes 
f}a^S4^e  Iç  premier  Aovembre  et  le  prc^mi^r  décembre.  D'après 
/ççja,  00  formera^  pour  1S40  et  isi4^ ,  ji§i  t^We^ui^  a^îrauts  m 
0  désigne  le  nom  du  i*^  janvier  : 

Mars.        Avril.        Mai.        Juin. 
4  0  2  » 

3  6  14 

Septembre.  Octobre.  Novembre.  Décembre. 

6  I  4  6 

g  0  8  6 

Ainsi,  Tannée  1840  ^  commençant  par  un  mercredi,  le  pre- 
mier avril  et  le  premier  juillet  seront  aussi  un  mercredi,  le  pre- 
mier octobre  sera  un  jeudi,  le  premier  mai  un  vendredi,  le  pre- 
mier février  et  le  premier  août  un  samedi,  le  premier  mars  et  le 
premier  novembre  un  dimanche,  le  premier  juin  un  lundi ,  le 
premier  septembre  et  le  premier  décembre  un  mardi  (^). 

95.  On  voit,  dans  le  calendrier  perpétuel,  qu'avril  et  juillet 
commencent  par  la  lettre  G  ;  par  conséqueut,  si  Ton  écrit  au- 
dessous  de  ces  mois  les  nombres  1,  8,  15,  22,  29,  tous  les 
quantièmes  indiqués  par  ces  nombres  répondront  à  la 
lettre  G  ;  de  même  si  l'on  écrit  sous  les  mois  de  septembre  et 
de  décembre,  qui  commencent  par  la  lettre  F,  les  nombres  2, 
9y  16, 23,30,  qui  surpassent  d'une  unité  les  précédents,  tous  les 
quantièmes  des  deux  mois  indiqués  par  ces  nombres  répcm- 
dront  encore  à  la  lettre  G.  £n  continuant  ainsi,  on  pourra  for- 
mer, pour  une  année  commune,  le  tableau  suivant,  où  tous  les 
quantièmes  inscrits  correspondront  au  même  Jour  de  la  s,e- 
maine,  qui  sera  un  dimanche,  un  luudi,  etc.,  selon  que  la 
lettre  dominicale  sera  G,  F,  etc. 


(*)  Le  manuscrit  ayarit  été  terminé  au  commencement  de  1S40,  on  a 
ohoisi,  pour  exemples,  les  années  1840  et  1841,  l'une  bissextile,  l'autre 
son  bissextile. 
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AvrU, 

Juillet 

Septembre, 
Décembre. 

Juin. 

Février, 

Mars, 

Novembre. 

Août. 
5 

Mai. 

^anviMT, 
(MfihH- 

I 
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f 
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10 

II 
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13 

14 

15 

16 

17 

18 

19 

20 

21 

22 

23 

24 

25 

26 

27 

28 

29 

80 

G 

F 

E 

D 

C 

B 

A 

Dimanchf 

Lundi. 

Mardi. 

Mercredi. 

Jeudi. 

Vendredi 

Stotfdi- 

Ainsi,  en  1641,  la  lettre  dominicale  étant  G ,  tous  les  quan- 
tièmes portés  sur  ce  tableau  seront  des  Jeudi. 

Maintenant,  pour  trouver  le  nom  d'une  certaine  date,  du 
21  mars  1841 ,  par  exemple,  on  voit  dans  la  colonne  de  mars 
que  le  nombre  le  plus  voisin  de  21  est  18,  et  l'on  dit  :  Jeudi  18, 
vendredi  19 ,  samedi  20,  dimaucbe  21.  Donc  le  21  mars  1841 
sera  un  dimanche. 

96.  On  peut  aussi  déterminer  directement,  et  sans  con- 
naître la  lettre  dominicale ,  le  nom  du  Jour  correspondant  à 
une  certaine  date,  dès  que  Ton  connaît  l'initial  d'un  mois  quel- 
conque, par  exemple^  le  nom  du  premier  mars,  qui  a  une  cer- 
taine importance  dans  le  calendrier.  D  abord  on  peut  vérifler 
que  le  premier  mars  tombe  toujours  un 

mercredi  lundi  samedi  Jeudi 

^^  1600  et  2000      en  1700  et  2100      en  (800  et  2200      en  1900  et  2300 

et  ainsi  de  suite  de  quatre  en  quatre  siècles.  De  là  on  peqt 
conclure  la  règle  suivante  : 

Pour  trouver  le  nom  du  premier  mars^  divisez  par  quatre 
les  deux  chiffres  à  droite  du  millésime  ou  du  nombre  indi- 
quant l'année f  multipliez  le  quotient  par  5,  ajoutez  le  reste 
à  ce  produit^  et  divisez  la  somme  par  7,  le  nouveau  reste 
indiquera  combien  de  rangs  le  premier  mars  de  Fannée 
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proposée  se  trouve  après  le  premier  mars  de  Vannée  se- 
culaire» 

Ainsi,  en  1840,  on  a  ^  =  10, 10.6  =  50,  ^=7+7; 
donc  l'initial  de  mars  tombe  un  Jour  après  le  samedi  ^  jour 
initial  de  mars  1800  ,  c'est-à-dire,  un  dimanche. 

En  1841,  on  a  Y  =  10  H- i,  10.5  =  50,50  +  1  =  51 , 
^=  7  +  f  ;  donc  le  l*'  mars  sera  un  lundi. 

Connaissant  le  nom  du  premier  mars,  on  en  déduit  le  nom 
du  premier  janvier,  qui  se  trouve  en  avant  de  trois  ou  quatre 
rangs,  selon  qu'il  s'agit  d'une  année  commune  ou  bissextile. 
Ainsi,  en  1841,  le  premier  mars  étant  un  lundi,  le  premier 
janvier  doit  être  un  vendredi. 

Ayant  déterminé  le  nom  du  premier  janvier,  on  en  dé- 
duit facilement  celui  d'une  date  quelconque  (94). 

97.  Nous  avons  mentionné,  dans  notre  Cours  de  Cosmogra- 
phie, n^  98,  la  période  de  38  ans,  connue  sous  le  nom  de  cycle 
solaire  ou  cycle  des  lettres  dominicales.  Pour  avoir  Tannée 
du  cycle  solaire  qui  correspond  à  une  année  quelconque ,  il 
faut  remarquer  que  ce  cycle  ayant  commencé  9  ans  avant 
l'ère  chrétienne,  si  l'on  ajoute  9  au  millésime  de  l'année 
donnée ,  le  reste  de  la  division  de  cette  somme  par  28  sera 
l'année  correspondante  du  cycle  solaire.  Ainsi,  pour  1840,  la- 
dite somme  est  1 849 ,  dont  la  division  par  28  donne  66  pour 
quotient  et  1  pour  reste.  Donc  le  cycle  solaire  s'est  reproduit 
66  fois  depuis  son  origine,  et  l'année  1840  est  la  première  du 
cycle  suivant. 

Ce  nombre  est  devenu  sans  utilité  depuis  la  réforme  grégo- 
rienne, pour  plusieurs  raisons.  D'abord,  la  table  de  correspon- 
dance des  lettres  dominicales  avec  les  28  numéros  du  cycle 
solaire ,  qui  servait  à  perpétuité  dans  le  calendrier  julien  pour 
déterminer  la  lettre  dominicale  d'une  année  quelconque ,  a  dû 
changer  en  1800,  année  commune  dans  le  calendrier  grégo- 
rien, et  bissextile  dans  le  calendrier  julien  ;  de  sorte  qu'au  lieu 
de  deux  lettres  dominicales ,  nous  n'en  avons  employé  qu'une. 
En  outre,  si  Ton  voulait  actuellement  faire  usage  de  cette 
table,  il  faudrait  tenir  compte  des  12  jours  supprimés  dans  le 
calendrier  julien,  et,  par  conséquent,       devrait  avancer  les 
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lettres  dominicales  de  12  rangs ,  ou ,  ce  qni  revient  au  même, 
de  5  rangs,  puisqu'il  n'y  a  que  7  lettres. 

Au  reste ,  depuis  la  réforme  grégorienne,  le  véritable  cycle 
des  lettres  dominicales  est  de  400  ans;  car  400  années  gré- 
goriennes contiennent  303  années  communes  et  97  années 
bissextiles,  ce  qui  fait  en  tout  146  097  Jours,  ou  exactement 
30  871  semaines.  Cette  période  de  400  ans,  au  bout  de  laquelle 
les  lettres  dominicales  se  reproduisent  périodiquement  dans  le 
même  ordre,  se  nomme  cycle  grégorien.  La  réforme  datant  de 
1582 ,  on  peut  regarder  l'année  1601  comme  la  première  du 
cycle  qui  doit  finir  Tan  2000 ,  pour  recommencer  l'an  2001. 

Quoi  qu'il  en  soit ,  voici  le  tableau  de  correspondance  des 
28  numéros  du  cycle  solaire  avec  les  lettres  dominicales  dans 
le  calendrier  Julien. 
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Le  procédé  le  plus  simple  pour  trouver  la  lettre  dominicale 
d'une  année  donnée  est  de  la  déduire  du  Jour  initial  de  Tan- 
née (96) ,  représenté  par  A  dans  le  calendrier  perpétuel.  Par 
exemple 9  en  1840  Tannée  commençant  par  un  mercredi,  la 
lettre  dominicale  est  £  pour  les  deux  premiers  mois ,  et  D 
pour  les  dix  derniers. 
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On  voit  que  le  7«  roois  tmMisaàxp^  a  seulement  20  jours, 
pour  qufi  U 10^  aunée  lunaire  finisse  au  31  décembre ,  cofnme 
dans  le  i^idiB  préeé^^ut. 

$0.  Vépaete  d'une  année  quelconque  est  le  nombre  de 
jours  de  l'année  précédente,  qui  restent  à  la  fin  de  l'année  lu- 
naire. Ain^i  répacte  est  l'âge  de  la  lune  au  renouvellement 
de  l'année ,  c'est-à-dire  le  nombre  de  jours  écoulés  depuis  la 
éernlène  nouvelle  lune  jusqu'au  midi  du  81  décembre ,  ou  du 
i^^  janvier  si  i^année  est  bissextile.  GVst  d'après  le  tableau 
précédent  qu'on  forme  celui  de  eorrespoodance  entre  les  nmn* 
bres  d'or  et  les  épaetes  pour  le  19*  siède.  Nous  l'avons  donné 
(  Cosmographie ,  n^  121  ) ,  mais  nous  le  répétons  id  pour  in- 
diquer ,  selon  Tusage ,  les  épaetes  par  des  ehiffres  romaina  et 
répaete  80  ou  o  par  un  astérisques. 

Épaetes  pour  fe  19"  siècle. 


NOMBRES 
«'OR. 

ÉPAÇTES. 

NOMBRES 
B'Ot. 

Pactes. 

I 

2 
3 
4 
5 
6 

1 

7 

8 

9 

10 

• 

XI 
XXII 

III 

XIV 
XXV 

VI 

xvn 

XKvin 

a 

11 
12 
13 
14 
15 
16 
17 
IS 
19 

XX 

I 

XII 

xxin 

IV 

XV 

XXTl 

^I 

sqnB 

Be  ià  on  déduit  les  dcniL  régies  suivantes  : 

Pocrr  trouver  le  nombre  d'or ^il  foui  reinmeker  4  des  deuss 
chères  à  droite  eu  millésime^  etdimser  la  déférence  par  1 0; 
le  reste  de  la  division  sera  le  nombre  d'or» 

Ainsi,  en  1840  ,  le  nombre  d'or  est  17. 

Pour  trouver  répaete^  il  faut  retrancher  1  du  nombre 
d^or,  multiplier  la  différence  par  il,  et  diviser  ce  produit 
par  zo^le  reste  sera  ji^^cte  civile* 

II. 
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Absi,  en  1840 ,  l'épacte  est  XXYI. 

100.  Letablean  ci-dessus  change  avec  les  siècles,  par  suite 
de  la  réforme  grégorienne,  et  doit  receyoir  deax  modifications. 
D*alM)rd,  comme  on  devra  supprimer  nn  jour  dans  les  années 
séculaires, 

1900,  2100,  2200,  2300,  2500,  2600,  2700,  2900,... 

il  foudra  rétablir  ce  jour  dans  une  des  lunaisons,  puisque 
celles-ci  sont  réglées  sur  le  calendrier  julien  ;  par  conséquent, 
répacte  de  Tannée  suivante  se  trouvera  chaque  fois  diminuée 
d'une  unité ,  ce  qui  s'appelle  Yéquatian  solaire  de  l'épacte. 
Ainsi,  de  1900  à  2100,  les  épactes  correspondantes  aux 
nombres  d'or  2 ,  3...,  seront  X ,  XXI. ...  En  outre,  comme 
19  années  juliennes  surpassent  235  lunaisons  de  0^,0608  ou 
environ  1^  et  demie ,  après  19  années  révolues,  les  lunaisons 
ne  reviendront  plus  aux  mêmes  dates ,  mais  1**  et  demie  plus 
tôt ,  ce  qui  fait  un  jour  entier  en  310  ans.  Si  donc  on  regarde 
235  lunaisons  comme  équivalentes  à  19  années  juliennes,  pour 
que  les  nouvelles  lunes  annoncées  dans  le  calendrier  julien  ne 
soient  pas  en  retard  sur  les  vraies  nouvelles  lunes  moyennes, 
on  devra  supprimer  un  jour  à  une  des  lunaisons  de  ce  calen- 
drier tous  les  310  ans.  On  a  tenu  compte  de  cette  différence,  à 
la  réforme  du  calendrier ,  et  l'on  est  convenu  de  supprimer  un 
jour  sept  fois  de  suite,  de  300  ans  en  300  ans,  et  de  le  supprimer 
ensuite  une  huitième  fois  au^bout  de  400  ans,  ce  qui  revient  à 
supprimer  8  jours  en  2500  ans,  c'est-à-dire  un  jour  en  312 
ans  et  demi.  Cette  période  de  2500  ans  est  censée  avoir  com- 
mencé en  1800.  Ainsi ,  au  bout  de-  312  ans  et  demi,  les  nou- 
velles lunes  reviennent  un  jour  plus  tôt ,  c'est-à-dire  qu'elles 
se  rencontrent  la  veille  du  jour  où  l'épacte  civile  Àes  donne 
dans  le  calendrier  pierpétuel.  Par  conséquent  on  doit  retran- 
cher un  jour  à  une  des  lunaisons  dans  les  années  séculaires 

2100,  2400,  2700,  3000,  3300,  etc.; 

ce  qui  se  réduit  à  augmenter  chaque  fois  d'une  unité  l'épacte 

de  l'année  suivante  ;  c'est  ce  qu'on  nomme  V équation  lunaire 

dé  l'épacte. 
En  combinant  les  équations  solaire  et  lunaire  de  Fépacte, 
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on  dewa  donc  retrancher  des  épactes  du  tableau  ci-dessus  les 
nombres 

1,  1,  1,  3,  3,  2,  3,  4,  4,  4, etc., 

après  les  années  séculaires 

1900,  2000^  2100,  2200,  2300,  2400,  2500,  2600, 

2700,  2800,  etc., 

en  ayant  soin  d'ajouter  30  à  Tépacte,  lorsque  la  soustraction 
ne  pourra  s'effectuer  immédiatement. 

101.  Gomme  19  années  civiles  contiennent  exactement  235 
lonaisons,  on  voit  que  les  mêmes  phases  lunaires  doivent  se  re- 
produire périodiquement  aux  mêmes  dates  tous  les  19  ans.  Donc, 
si  l'on  construisait  19  tables  indiquant  la  date  de  chaque  phase, 
il  suffirait,  pour  connaître  toutes  les  phases  d'une  année  don- 
née, de  savoir  laquelle  de  ces  tables  on  doit  lui  appliquer. 
Mais  ces  19  tables  peuvent  facilement  se  remplacer  par  une 
seule,  qu'on  appelle  calendrier  grégorien  perpétuel.  A  cet  ef- 
fet, on  inscrit  en  ordre  rétrograde,  près  des  jours  successifs  et  à 
partir  du  premier  janvier,  les  30  épactes  '^,  XXIX,  XXYUI,... 
11,1,  en  recommençant  la  même  suite,  sans  interruption, 
jusqu'à  la  fin  du  calendrier.  La  lunaison  n'ayant  que  29  jours 
et  demi ,  on  fait  les  périodes  alternativement  de  30  et  de 
29  jours,  et  pour  que  chaque  nouvelle  lune  soit  toujours  in- 
diquée par  répacte,  on  cumule  sur  une  même  ligne  j  de 
deux  en  deux  mois  lunaires  y  deux  nombres  consécutifs  de 
la  suite  des  épactes.  Ces  deux  nombres,  d'ailleurs  arbitraires, 
ont  été  choisis  de  manière  que  la  lune  pascale  n'ait  que 
29  jours,  comme  dans  l'ancien  calendrier,  condition  qu'on  ne 
peut  remplir  exactement,  mais  dont  on  approche  le  plus  pos* 
sibie  en  cumulant  XXY  avec  XXlYou  avec  XXYI,  selon  que 
le  nombre  d'or  est  plus  petit  ou  plus  grand  que  1 1 .  Pour  plus 
de  clarté,  on  écrit  le  nombre  XXY  en  caractères  arabes  lors- 
qu'il est  cumulé  avec  XXYI.  C'est  ainsi  qu'on  a  formé  le  ca- 
lendrier perpétuel  placé  à  la  fin  de  l'ouvrage. 

U  sert  à  trouver  la  dernière  nouvelle  lune  de  l'année,  et, 
par  suite,  toutes  les  autres,  ainsi  que  les  diverses  phases 
moyennes,  lorsqu'on  a  Vdge  de  la  lune  au  renouvellement  de 
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Ainsi ,  en  1 840 ,  Tépacte  est  XXVI.        /  ^  ^ 

1  nn.  JjR  tablean  ci-dessns  chanfire  avei*  '  ^  E  ^  > 


^ 

• 

^ 
^ 


3on- 
/  sH, 

30  de 


/ 


100.  Le  tableau  ci-dessas  change  avec   ^  ^ 
de  la  réforme  grégorienne,  et  doit  recela     5^  ^  "" 

D*al)ord,  comme  on  devra  supprime  y     J 
séculaires , 

1900,  2100,  2200,  2300,  / 

il  faudra  rétablir  ce  jour  <*  *  ;      '      v  ne  (m 

celles-ci  sont  réglées  sur  le/     ;  •  onye- 

répacte  de  l'année  suivp  /     *  ajoure 

d'une  unité ,  ce  qui  s''  ;      ?  ocrrir  en 

Ainsi,  de  1900  à  /  /  ^es  usages  ci- 

nombres  d'or  2 ,?"'''  .0  Pâques,  d'où  Ton 

19  années  jullep  ^ 

environ  \^  et  d  /  ^>i  emîer  concile  général  de  Ni- 

ne  reviendroT  '  ,t  se  célébrer  le  premier  dimanche 

tôt ,  ce  qui  ,  qui  tombe ,  ou  le  Jour  de  réqumoxe  dn 

235  luno'  ..nm^atemenf  après  cet  équinoxe.  Cette  dé- 

que  lep        ^sant  que  Féquînoxe  du  printemps  arrive  toujours 

soiep     ,drs,  et  la  pleine  lune  le  14  de  chaque  mois  lunaire,  si 

on     pleine  lune  tombe  le  21  mars,  et  que  le  lendemain  «^ 

^  ^dimanche,  ce  sera  Pâques.  C'est  le  plus  tôt  qu'il  puisse 

^frfver.  Ceci  a  Heu  toutes  les  fois  que  Fépactc  est  XXIII ,  e! 

ga'en  même  temps  la  lettre  domiuicale  est  D,  comme  en  \M* 

Au  contraire  ,  quand  une  pleine  lune  tombe  le  20  mars,  ef 

que ,  forcé  de  recourir  à  la  pleine  lune  suivante  qui  a  lieu  îe 

18  avril,  on  tombe  sur  un  dimanche,  il  faut  aller  7  Joursplu^ 

loin  pour  avoir  le  jour  de  Pâques,  qui  se  trouve  alors  le  25  avril. 

C'est  le  plus  tard  qu'if  puisse  arriver.  Ceci  a  Heu  toutes  les  fois 

que  répacte  est  ÎX?  ou  XXIT,  et  qu'en  même  temps  la  lettre 

dominicale  est  C ,  comme  il  arrivera  en  1886.  Ainsi ,  Pâques 

tombe  toujôui's du  22  mars  au  25  avril,  qui  sont  les  limites, 

ou  ce  qu'on  appelle  les  termes  dé  Pâques. 

De  là  résulte  cette  règle  bigarre  pour  déterminer  la  fête  dé 
Pâques  d'une  année  donnée  : 

Cherchez  k  nombre  d^or^  d'où  vous  déduirez  Fépacte; 
retranchez-lâ  cfe  44,  si  elle  est  moindre  que  ,24,  fc  ^^ 


\ 
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^^  f^^tns  de  mars  gui  correspond  à  la  pleine 

^*^joacte  est  de  25  à  80,  retranchez-la  de 

'•^  date  d^avril  de  cette  pleine  Itme.  Le  di- 

"Pleine  lunepascalCy  sera  Pâques. 

'0,  le  nombre  d'or  est  17,  l'épacte  est 

"  à  43  est  17  ;  par  conséquent,  d'a- 

-»  pascale  doit  arriver  le  17  avril. 

4e  bissextile ,  la  lettre  domini* 

K^  comme,  d'après  le  calendrier 

n  avril  est  le  19,  il  en  ré- 
il. 
là  fête  de  Pâques,  il  faut  bien  se 
est  XXV ,  elle  doit  être  cumulée  avec 
-\.1V,  selon  que  le  nombre  d'or  est  ou  n*est 
^a  que  11. 
.auleau  diaprés  donne ,  à  partir  de  1840 ,  la  date  de  la 
^dte  de  Pâques  pour  8  années  consécutives,  avec  le  nom  du 
1«  mars»  les  lettres  m  et  a  indiquent  mars  et  avril. 


■■i^ta^^li 

AN. 

1840 

NOMBRE 

d'or. 

ÉPAGTE. 

I«'  MARS. 

LETTRE 

dominicale. 

PAQUES. 

17 

XXTI 

dimanche. 

ED 

19  a. 

1841 

18 

vif 

lundi. 

c 

Il  a. 

1842 

19 

xvin 

mardi. 

B 

27  m. 

1843 

\      I 

♦ 

BieNnâl. 

A 

Ma. 

1844 

2 

XI 

veDdMdl. 

G» 

7*. 

1845 

3 

XXII 

samedi. 

K 

\  83  m. 

1846 

4 

1 

m 

dimanche. 

D 

»a. 

1847 

6 

XIV 

lundi. 

G 

4  a. 

1848 

6 

1 

XXV 

mercredi. 

,        B^ 

23  a. 

103.  Comm«  la  plapsot  des^  livres  d'église  et  des  eakndrlm 
ifientlonBeiit  cneore  Vindietion  romaine  et  la  périodejuHmne, 
nous  alloni»  KkBipMfr  en  quoi  dfat  eonsii^nt 

VindicUùfi^  romaine  est  une  pérk>d#  de  16  ans,  âMl  le 
preifiler  cyete  a  eommetteé  M  i*''  ^sêtikt  fri  ^  dous  C<»Miantla 
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Tannée  OU  Vépacte.  Ainsi,  en  1840,  Tépacté  éldit  XXVI ^ 
toutes  les  dates  vis-à-vis  lesquelles  ce  nombre  sera  jplaeé^ 
comme  le  5  janvier ,  le  4  février ,  le  5  nifars ,  ete.,  lieront  celles 
des  nouvelles  lunes  moyennes.  Les  pleines  lunes  corre^^n- 
dront  aux  nombres  IX,  les  premiers  quartiers  aux  nombres  II, 
et  les  derniers  quartiers  aux  nombres  XYI.  On  retranche  30  de 
la  somme,  quand  elle  dépasse  ce  nombre. 

Ce  calendrier  change  d'ailleurs  avec  les  siècles ,  Comme  on 
Fa  expliqué.  En  outre,  comme  il  suppose  à  la  lune  un  mouve^ 
ment  moyen,  il  ne  donne  la  vraie  nouvelle  lune  qu'à  i  ou  2j0Qrs 
près ,  et ,  par  conséquent ,  H  est  trop  peu  exact  pour  servir  en 
astronomie;  aussi  ne  Temploie-t-on  qne  dans  les  usages  ci- 
vils, surtout  pour  axer  la  date  de  la  fSte  de  Pâques,  d'^où  l'on 
déduit  toutes  les  fêtes  mobiles. 

102.  D'après  la  décision  du  premier  concile  général  deNi- 
cée,  la  fête  de  Pâques  doit  se  célébrer  le  premier  dimanche 
après  la  pleine  lune,  qui  tombe,  ou  le  jour  de  Téquînoxe  du 
printemps ,  ou  immédiatement  après  cet  équînoxe.  Cette  dé- 
cision supposant  que  Téquinoxe  du  printemps  arrive  toujours 
le  21  mars,  et  la  pleine  lune  le  14  de  chaque  mois  lunaire,  ^ 
une  pleine  lune  tombe  le  ^1  mars,  et  qtre  le  lendeikmln  tait 
un  dimanche,  ce  sera  Pâques.  C'est  le  plus  tôt  qu'il  puisse 
arriver.  Ceci  a  lieu  toutes  les  fois  que  l'épacte  est  XXIII ,  rt 
qu'en  même  temps  la  lettre  dominicale  est  D,  comme  en  1818. 
Au  contraire  ,  quand  une  pleine  lune  tombe  le  20  mars,  et 
que ,  forcé  de  recourir  à  la  pleine  lune  suivante  qui  a  lieu  1^ 
18  avril,  on  tombe  sur  un  dimanche,  il  faut  aller  7  Jours  pfu^ 
loin  pour  avoir  le  Jour  de  Pâques,  qui  se  trouve  alors  le  25  avril. 
Cest  le  phis  tard  qu'if  puisse  arriver.  Ceci  à  lieu  toutes  les  fois 
que  répacte  est  XXV  ou  XXlt^,  et  qu'en  même  temps  la  lettre 
dominicale  est  C ,  comme  II  arrivera  en  1886.  Ainsi ,  Pâques 
tombe  toujoui's  du  22  mars  au  25  avril,  qui  sont  tes  limiter, 
ou  ce  qu'on  appelle  les  termes  dé  Pâques. 

De  là  résulte  cette  règle  bigarre  pour  déterminer  la  fête  dé 
Pâques  d'une  année  donnée  : 

Cherchez  fe  nombre  d'or,  d'où  i>om  déduirez  répoctB; 
retranchez'Ri  cfe  44,  si  eUe  estmtfindre  que  ,24,  fe  reste 
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sera  la  date  du  mois  de  mars  qui  correspond  à  la  pleine 
lune  pascale.  Si  Pépacte  est  de  25  à  80^  retranches-la  de 
48 ,  fe  reste  sera  la  date  d^avril  de  cette  pleine  lune.  Le  di- 
manche ^  qui  suit  la  pleine  lune  pascale,  sera  Pâques. 

Par  exemple,  en  1840,  le  nombre  d'or  est  17,  Tépacte  est 
XXYI,  la  différence  de  26  à  43  est  17  ;  par  conséquent,  d'a- 
près la  règle ,  la  pleine  lune  pascale  doit  arriver  le  17  avril. 
Or,  en  1840 ,  qui  est  une  année  bissextile,  la  lettre  domini- 
cale des  10  derniers  mois  est  D  ;  comme,  d'après  le  calendrier 
perpétuel ,  le  dimanche  qui  suit  le  17  avril  est  le  19 ,  il  en  ré- 
sulte que  Pâques  tombe  le  19  avril. 

Bans  la  détermination  de  la  fête  de  Pâques,  il  faut  bien  se 
rappeler  que  si  l'épacte  est  XXY ,  elle  doit  être  cumulée  arec 
XXVI  ou  avec  XXIV,  selon  que  le  nombre  d'or  est  ou  n'est 
pas  plus  grand  que  11. 

Le  tableau  c^après  donne ,  à  partir  de  1840 ,  la  date  de  ta 
fête  de  Pâques  pour  8  années  consécutives,  avec  le  nom  du 
1^  mars.  Les  lettres  mtXa  indiquent  mars  et  avril. 


AN. 
1840 

NOMBRE 
D'OR. 

ÉPACTE- 

I*'  MARS. 

LETTRE 
DOMINICALE. 

PAQUES. 

17 

XXVI 

dimanche. 

ED 

19  a. 

I84I 

18 

VII 

landt. 

C 

II  a. 

1842 

19 

xvra 

mardi. 

B 

27  m. 

ld43 

I 

* 

neNradl. 

A 

M  a. 

1844 

2 

XI 

\  tendMâl* 

Gf 

7«. 

1845 

3 

XXII 

samedi. 

% 

28  m. 

1846 

4 

m 

dimanebe. 

D 

12  a. 

1847 

5 

xrv 

lundi. 

G 

• 

4  a. 

1848 

6 

XXV 

mercredi. 

,    »* 

23  a. 

103.  Ckmn&e  ta  plupart  de»  livres  d'églfee  et  des  eakadrMH 
mennonnent  encore  Vindiction  romaine  et  la  période  julimné^ 
nous  allims  ftidiqucir  en  quoi  elles  etynsIMent. 

l/^dicUon^  fomaHie  est  une  période  de  U  ans,  âMl  le 
premier  cycle  «  commeneé  lé  l**'  jttivfêr  »l  »,  M»  CaùMtâ^ 
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le  Grand.  Ce  cycle,  d*abord  uniquement  en  usage  dans 
les  affaires  co.ntentieu8es,  sous  les  empereurs  romains,  fut 
adopté  par  les  papes  pour  servir  de  date  aux  actes  de  l'Église, 
et  de  là  prit  le  nom  ûUndiction  romaine. 

L'indiction,  où  se  trouve  l'ère  chrétienne,  ayant  commencé 
3  ans  avant  cette  ère,  on  trouve  le  numéro  de  l'indiction,  qui 
correspond  à  une  année  quelconque,  en  ajoutant  3  à  son  millé- 
sime, et  divisant  la  somme  par  15;  le  reste  est  le  numéro 
cherché.  Ainsi,  en  1840 ,  on  a  1840  +  3  =  1843  ;  ce  nombre, 
divisé  par  1 5  donne  pour  reste  1 3,  qui  est  le  numérod'ordre  de 
l'année  1840  dans  l'indiction  romaine. 

Passons  à  là  période  julienne.  Vers  l'an  1600 ,  Joseph  Sca- 
liger  ayant  eu  l'idée  d'adapter  à  la  chronologie  une  mesure 
universelle  embrassant  une  longue  suite  d'années,  et  compre- 
nant les  ères  des  différents  peuples,  proposa  pour  cet  objet 
une  période  qu'il  nomma  période  julienne^  et  qu'il  composa 
du  produit  des  trois  cycles  solaire,  lunaire  et  d'indiction,  c'est- 
à-dire,  de  28.19.15  ou  7980  ans.  Son  nom  vient  peut-être 
de  Jules  César  Scaliger,  père  de  son  auteur ,  ou  de  ce  qu'elle 
est  fondée  sur  le  système  des  années  bissextiles  du  calendrier 
julien. 

La  première  année  de  cette  période,  étant  censée  concourir 
avec  la  première  année  de  chacun  des  trois  cycles  qui  la  com- 
posent, remonte  ainsi  à  4714  ans  avant  Tère  chrétienne ,  ou 
à  4713  ans  avant  l'an  zéro ,  cette  ère  ayant  commencé  l'an  1. 
Par  conséquent ,  pour  connaître  à  quelle  année  de  la  période 
julienne  correspond  une  année  quelconque,  il  suffit  de  lui 
ajouter  le  nombre  471 3. 

L'somée  1840  est  donc  la  6553"*  de  la  première  période  ju- 
lienne. 

Si  l'on  divise  successivement  le  numéro  d'une  année  dans 
la  période  julienne  par  les  nombres  28,  19  et  1 5 ,  les  restes  de 
ces  trois  divisions  seront  les  numéros  de  la  même  année  dans 
chacun  des  trois  cycles  dont  cette  période  se  compose ,  ce  qui 
peut  tenir  lieu  des  trois  règles  relatives  à  ces  mêmes  cycles. 

Ainsi,  l'année  1840  étant  la  6553**  de  la  période  julienne , 
les  restes  l,  17  et  la,  de  la  division  de  6553  par  28, 19  et  15, 
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indiquent  que  l'année  1840  est  la  1"^  du  cycle  solaire  actuel , 
la  17®  du  cycle  lunaire ,  et  la  13®  du  cycle  d'indiction. 

104.  Nous  dirons  peu  de  chose  du  calendrier  républicain 
français^  décrété  le  6  octobre  1793.  Il  est  censé  avoir  com- 
mencé le  22  septembre  1792 ,  et  a  été  supprimé  le  1*'  janyier 
1806.  Il  avait  d'ailleurs  la  plus  grande  analogie  avec  le  calen- 
drier égyptien ,  et  se  trouvait  de  même  composé  de  12  mois 
de  30  jours  chacun  et  de  5  jours  complémentaires.  Un  6®  jour 
complémentaire  était  ajouté  aux  années  bissextiles,  qu'on 
nommait  sextiles  ^  et  qui  furent  l'an  m,  l'an  vu  et  l'an  xi. 
Chaque  mois  était  subdivisé  en  3  décades.  Voici,  pour  l'an  vu, 
la  correspondance  de  ce  calendrier  avec  le  calendrier  gré- 
gorien : 

Vendémiaire du  22  septembre  1798  aa  2i  octobre , 

Brumaire da  22  octobre  au  20  novembre. 

Frimaire du  21  novembre  au  20  décembre- 
Nivôse du  21  décembre  au  19  Janvier  1799. 

Pluviôse — du  20  Janvier  au  19  février. 

Ventôse du  20  février  au  20  mars. 

Germinal du  21  mars  au  I9  avril. 

Floréal du  20  avril  au  I9  mai. 

Prairial du  20  mai  au  18  Juin. 

Messidor du  19  Juin  an  18  Juillet. 

Thermidor du  1 9  Juillet  au  17  août. 

Fructidor du  18  août  au  16  septembre. 

plos  6  jours  complémentaires. 

105.  Pour  résumer,  nous  réunissons  dans  cet  article  les 
formules  qui  servent  à  résoudre  les  principales  questions  rela- 
tives au  calendrier.  Yoici  les  notations  dont  on  y  fait  usage  : 

M  millésime  d'une  année.  1  (n)  indique  le  quotient  entier  de  la  division 
n  nombre  formé  par  les      ^^  nombre  n  par  4. 

deux  chiffres  à  droite,  r  ^^^  ^^      ,^     ^  ^^  j^  ^yiàQn  du  nombre  h 

9   le  nombre  de  siècles.  44 
C  année  du  cycle  solaire.  ^ 

m  nom  du  i*'  mars.  i  désigne  la  lettré.A  et  lundi. 

D  lettre  domhiicaie.  2  désigne  B  et  mardi. 

N  nombre  d'or. 

e  épacte.  7  ou  0  désigne  G  et  dimanche. 

I.  Pour  le  cycle  solaire ,  on  a  C  =  —  (M + 9).  —  Le  cycle 
solaire  est  sans  utilité  depuis  la  réforme  grégorienne. 
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U.  Pour  le  nom  dn  i"  mars^  on  a 

Le  nombre  indiquant  le  nom  du  I®'  mars  est  toujours  plus 
petit  que  7  (^).  Le  nom  du  jour,  qui  correspond  à  une  date  pro- 
posée^, est  donné  par  la  formule  ^=:-  (m+d—  1),  où  rf  repré- 
sente la  date  comptée  depuis  le  l^''  mars^ 
Dans  le  lo**  siècle,  on  a 

^  =  l«,etm=:y((n— l)+^(7t)). 
Alors  on  obtient  le  nom  d'une  date  proposée  par  ht  formule 

IIL  Pour  la  lettre  dominicale ,  «m  a  la  formule 

D  =  7-y(6  +  M+-J(M)-*+-j(s)). 

Dans  le  19®  siècle ,  on  a 

D=7-y((/l  +  â)+-j(«)), 

et  par  conséquent D=  11 — mouD=4 — m,  sekmqoe  m 
est  plus  grand  ou  plus  petit  que  4. 

Dans  les  années  bissextiles,  la  lettre  dominicale,  ainsi  déter- 
minée ,  ne  convient  qu'aux  dix  derniers  mois  ;  la  lettre  rela- 
ttve  aux  deux  premiers  mois  est  5  —  w  ou  1 2  —  tn. 

IV.  Pour  le  nombre  d'or ,  on  a  la  formule 

N=:1+~(M). 

y.  Pour  répacte ,  on  a  la  formule 

Si  la  valeur  dé  t  est  négative ,  il  faut  lui  ajouter  3  0. 

(*)  Dans  le  Calendrier  julies,  le  nom  du  i*'  mars  était  toujour»  donné 
par  la  formule 

lit  +  4  (M)  +  1     71  4-  4  (w)  +  1  —  « 
,4  4 


r 


GHAPlTBfi  m.  m 

A  partir  de  l'an  4200,  il  faudra,  dans  cette  formtrie,  remplacer 

|-  {s)  par  l'expression  ^  {s  — /),  où/:=i  ^  (*  —  Ï7)* 
Buis  te  19"  siècle ,  on  a 

YI.  Les  formules  les  plus  simples,  pour  déterminer  ta  fét« 
de  Pâques,  sont  dues  à  Gauss. 

Soit  toujours  M  le  mitlésf  me ,  et  ^  le  nombre  de  siècles  ;  on 
commence  ^  déterminer  les  restes  a,  6,  c  de  b  division  de 
Mpar  19,  4  et  7.  Ainsi 

tf  =  ^  (M),  6=^  (M),  c  =t=y  (M), 

Pais  on  prend  les  quoti^ts  entiers  p  et  ;  de  x  divisé  par  a  et 
de  s  divisé  par  4  ;  de  sorte  qu'on  a 

Alors  on  calcule  les  restes  A  et  B  de  la  division  de 

(15 +5  — jp  — ?)  par  30,  et  de  (  4 +*— ?)  par  7. 

Ainsi,     A  =  ^a5+«-jo  — g),B=-y(4  +  ^-^). 

Enihi ,  on  calcule  le  reste  R  de  la  divlstm  de  (  19  a+M)  par 
30,  et  le  reste  p  de  la  division  de  (2  6  +  4  (^  -4*  6  R+B)  far  7* 
Récapitulant ,  on  a 

B=y(4  +  *-g),a  =  ^(M),6  =  i(M),c  =  y(M), 

R  =  ^(19a^-A),   p=^(26H-4c  +  6rf  +  B). 

Gela  posé,  le  nombre  du  jour  de  la  fôte  de  Pâques  est  donné 
par  l'une  des  deux  formules 

P==(22  4-R4-  p)  de  mars, 
F=(R+p_ 9)  d'avril. 

Dans  le  calendrier  julien  on  a  toigours  A  =  15,  B  =  6. 
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Dans  le  calendrier  grégorien , 

1®  Si  le  calcul  donne  Pâques  au  26  avril ,  on  retranche 
7  jours  et  l'on  a  le  19  avril  ; 

2®  Si  le  calcul  donne  Pâques  au  25  avril,  on  ne  retranche 
7  jours,  pour  avoir  le  18  avril,  que  si  l'on  a  en  même 

tempsp  =6 ,  et  — !  ll(A+l)|  <  19 ,  ce  qui  ne  peut  avoir 

lieu  avant  l'an  2500. 
S""        de  1800  à  1900  on  a  A=23,  B  =  4, 
de  1900  à  2000  on  a  A  =  24,  6  =  5, 
de  2000  à  2100  on  a  A  =  24,  B=:5. 

Ainsi ,  dans  le  19^  siècle ,  on  a. 

R  =  ^(19a  +  23),py(2ô+4c  +  6rf+4); 

œ  sont  les  valeurs  qu'il  faut  substituer  dans  les  formules  pré- 
cédenteSk 

VIL  L'indiction  romaine  1  =  1  +-7r(M-f2). 

19 

Ainsi ,  en  1840 , 1  =  1  +  7t(1842)  =  13. 

YIU.  L'année  p  de  la  période  julienne ,  qui  correspond  à 
une  année  quelconque  ayant  respectivement  G,  N,  I,  de  cycle 
solaire ,  de  cycle  lunaire ,  et  d'indiction  romaine ,  se  déter- 
mine par  la  formule 

|?  =  7980— ^^(31350+ 3780N +  10641). 

Ainsi,  en  1840,  C  =  l ,  N=  17, 1=  13  : 
doncj?=7980— -—(3135  +  64260+ 13832)=  6553. 


k_— -^  —a 
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CHAPITRE   QUATRIEME. 


DES  PLANÈTES  ET  DES  COMÈTES. 


Si.  —  Planètes. 

106.  Nous  avons  vu  (Cosmographie,  n^  148  et  149)  oom* 
ment  Kepler ,  venant  à  comparer  les  positions  successives  de 
Mars,  avait  trouvé  que  les  planètes  décrivent  autour  du  soleil 
des  ellipses  dont  cet  astre  est  le  foyer  commun. 

On  nomme  éléments  des  orbites  des  planètes  le  petit  nombre 
de  données  nécessaires  pour  déterminer  leur  position  dans 
l'espace  à  un  instant  quelconque.  Ces  éléments  sont  au  nombre 
de  sept,  savoir: 

1®  Le  demi-grand  diamètre  ou  demi-grand  axe,  ou  encore  la 
distance  moyenne  de  la  planète  au  soleil  ;  on  l'exprime  ordi- 
nairement en  fonction  de  celle  de  la  terre  au  soleil  prise  pour 
unité; 

2®  L'excentricité ,  qui  s'exprime  ordinairement  en  parties 
da  demi-grand  axe  ; 

3®  L'inclinaison  du  plan  de  l'orbite  sur  le  plan  de  l'écliptique; 

4®  La  position  de  la  ligne  d'intersection  de  ces  deux  plans, 
e'est^à-dire  de  la  ligne  des  nœuds ,  qui ,  passant  toujours  par 
le  soleil ,  est  donnée  par  la  longitude  d'un  nœud,  par  celle 
do  nœud  ascendant,  par  exemple  ; 

5®  La  position  d'un  des  sommets  de  l'ellipse  ;  on  choisit  de 
préférence  le  périhélie,  dont  on  donne  la  position  au  moyen  de 
sa  longitude  ; 
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6®  L'instant  du  passage  de  la  planète  par  un  certain  point 
de  l'orbite,  ordinairement  par  le  périhélie  ; 

7®  Le  temps  de  la  révolution  complète. 

Les  deux  premiers  éléments  déteruiinent  la  grandeur  et  la 
forme  de  Torbîte  ;  les  trois  suivants  déterminent  sa  position 
dans  l'espace;  les  deux  derniers  éléments  servent  à  déterminer 
la  position  de  la  planète  dans  son  orbite  à  un  instant  donné. 

Plusieurs  auteurs  ne  donnent  que  les  six  premiers  éléments , 
le  temps  de  la  révolution  complète  pouvant  s'obtenir  par  l'ob- 
servation de  deux  conjonctions  successives,  comme  nous  l'in- 
diquerons tout  à  l'heure. 

Maintenant  nous  allons  ftdre  voir  comment ,  à  l'aide  de  ces 
éléments,  on  peut  déterminer,  à  un  instant  quelconque,  la  posi- 
tion d'une  planète  dans  Tespace ,  c'^st-à-djire ,  ses  positions 
héliocentrique  et  géocentrique^  ou  censées  vues  du  centre  du 
soteil  et  du  centre  de  la  terre. 

107.  Détermination  dulieuhélioeentriquc.  Sokmtifig.  31) 
S  te  «Ole»,  OpP  l'ortite d'une  pîanèiteQui  la  pareoart  de  O  en  P, 
YNp'P'  la  projection  de  cette  orbite  «ir  Icj^  de  l'écliptique, 
Y  le  point  où  elle  coupe  la  ligne  des  équînaxes  ou  Torigine  des 
longitudes ,  SN  la  ligne  des  nœuds,  dminée  par  Tangle  YSN 
on  la  longitude  du  ncrad  ascendant  N ,  et  j?  ie  péribéUe  donné 
par  la  longitude  héliocentrique  YSp'  de  sa  proj^etion  p'  sur 
le  plan  de  l'écliptique;  ce  sont  les  quantités  connues*  Soit 
maintenant  P  la  position  de  la  planète  à  un  instant  donné ,  ^t  F 
sa  projection  sur  i^édiptique  ;  il  s'agit  de  déterminer  la  bmgi' 
tude  héliocentrique  YSP',  et  la  latitude  héliocentrique  PSP'. 

Pniiqne  Ton  eonnait  i'inirtaat  du  passage  an  j^ibéJie ,  et 
qu'on  donne  l'instant  où  la  planète  est  en  P ,  on  peut  en  dé- 
duire le  temps  t  qui  lui  est  nécessaire  pour  parcourir  l'arc  pV. 
Or,  en  connaît  aussi  le  tempsTdesarévolutioncmK^i^  :  donc, 
d'après  la  2^  M  de  Ké^r,  savoir  que  les  aires  déeiilas  «mt 
proportionndles  aux  temps,  on  pourra  détorimner  l'angle  J^P, 
ou  Vanomalie  vraie  de  la  planète ,  par  la  proportwm 

T  :  ^  ::  360<»:pSP. 

Maintenant,  on  connaît  l'angle  jpNp'  ou  l'inclinaison  de  l'or» 
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hîte ,  et  les  longitudes  yp^  YN  da  péribéiie  et  du  nœud ,  d'où 
ron  déduit  leur  di£féfeQce  ^p\  Le  triangle  sp^rique  ree- 
tangle  Upp'éXAïïl  ainsi  déterminé,  on  poarra  calculer  Tare  N/y, 
mesure  de  l'angle  ]NSp,qui,  étant  ajouté  à  l'angle  obtenu  pSP, 
donne  l'angle  NSP  ou  la  distance  angulaire  de  la  planète  au 
B(£ud,  et,  par  conséquent,  l'arc  NP.  Mats  alors  on  peut  résoudre 
le  triangle  sphérique  rectangle  PNP',  dont  on  connaît  le  côté 
NP  et  l'angle  en  N  ;  on  aura  donc  le  eèté  PP' ,  qui  mesure 
l'angle  PSP',  ou  la  latitude  héliooentrique  de  la  planète ,  et  le 
c^  NF,  qui,  étant  ajouté  à  l'arc  N  Y?  donne  l'are  yV  on  la 
longitude  bélioeentrlque. 

Ces  calculs  se  font  très-promptement  à  l'aide  des  tables 
ordinaires  de  logarithmes. 

108.  Détermination  du  lieu  géocenirique.  Ajoutons  à  la 
figure  précédente  la  courbe  TT  pour  représenter  l'orbite  ter- 
restre ,  la  terre  étant  censée  au  point  T.  Menons  les  droites 
ST,  TP,  TP',  puis  la  droite  SV  parallèle àTP',  et  la  droite  TY* 
au  point  Y  du  ciel  qui  représente  l'équinoxe ,  laquelle  droite 
sera  parallèle  à  SY*  L'angle  PTF  sera  la  latitude  géocen- 
trique  de  la  planète,  et  l'angle  Y'TF  ou  son  égal  Y^T,  sa  lon- 
gitude géocentrique  ;  il  s'agit  de  les  déterminer  D'abord  dans  le 
triangle  SPP',  rectangle  en  P',  onconnattSP  ou  le  rayon  vecteur 
de  la  planète,  et  l'angle  PSF  ou  sa  latitude  héllocentrique  (  1 07)  ; 
on  pourra  donc  calculer  PP'  et  SF.  Maintenant  dans  le  trian- 
gle STP'  on  connaîtra  SP',  puis  ST  ou  le  rayon  vecteur  de  la 
terre ,  et  l'angle  TSF  =  YSP'  —  YST ,  celui-ci  étant  donné 
par  les  tables  solaires ,  l'antre  étant  la  longitude  héllocentrique 
de  la  planète  (107).  On  pourra  donc  calculer  l'angle  SFT  et 
le  côté  TF,  ou  la  distance  de  la  planète  à  la  terre ,  réduite  à 
Pécliptique.  Mais  alors  le  triangle  TPP'^  rectangle  en  P',  sera 
déterminé ,  et  l'on  en  déduira  l'angle  FTP  ou  la  latitude  géo- 
centriqne.  Quant  à  la  longitude  géocentrique  Y'TF  ou  YST', 
on  l'obtient  en  ikisant-  la  somme  des  trois  quantités  connues 
YST+TSF +P'ST',  l'angle  FSr  étant  égal  à  l'angle  SFT 
d^à  déterminé. 

109.  Les  procédés  qu'on  vient  d'exposer  pour  déterminer 
les  positions  faéllooentrlques  et  géocentriques  d'une  planète 
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peuvent  s'exprioier  par  des  formules  trigonométriques  qai 
permettent  de  passer  des  unes  aux  autres  avec  la  plus  grande 
facilité.  Dans  la  pratique,  il  suffit  d'observer  les  longitudes  et 
les  latitudes  géocentriques  d'une  planète ,  dans  trois  positions 
différentes ,  pour  en  déduire  les  éléments  de  la  planète  ;  car  à 
l'aide  de  trois  observations  on  obtient  six  équations ,  où  les  six 
premiers  éléments  entrent  comme  inconnues ,  et  dont  la  réso- 
lution algébrique  détermine  la  valeur.  Pour  que  ces  valeurs 
puissent  se  rapporter  à  l'époque  moyenne  des  observations ,  il 
faut  prendre  trois  positions  assez  rapprochées  de  la  planète , 
parce  que  ses  éléments  sont  susceptibles  d'éprouver  des  déran- 
gements ou  perturbations. 

110.  Quant  au  septième  élément  de  la  planète,  ou  sa  révolu- 
tion sidérale ,  on  la  déduit  aisément  de  sa  révolution  tropique 
au  moyen  d'une  simple  proportion,  en  ayant  égard  au  mouve- 
ment rétrograde  des  équinoxes  à  raison  de  50'',1  par  an  (  Cos- 
mographie, n'^SO).  Maintenant  la  révolution  tropique  s'obtient 
en  déterminant,  à  chaque  conjonction  supérieure,  pour  les 
planètes  inférieures  ,  et  à  chaque  conjonction,  pour  les  supé- 
rieureS;  la  longitude  géocentrique  de  la  planète ,  qui  se  confond 
alors  avec  sa  longitude  héliocentrique.  Car ,  dès  que  l'on  con- 
naît le  nombre  n^  de  degrés  qu'elle  décrit  en  longitude  hélio- 
centrique dans  l'intervalle  de  deux  conjonctions  consécutives, 
on  en  déduit  le  temps  T  de  la  révolution  tropique  par  la 

proportion 

n°î^  ::  360°  :  T. 

111.  Pour  plus  d'exactitude,  on  prend  la  moyenne  entre  plu- 
sieurs résultats.  En  admettant  que  les  planètes  décrivent  des 
orbites  circulaires,  on  peut  obtenir,  par  une  formule  très-sim- 
ple, et  avec  un  grand  degré  d'approximation ,  leurs  distances 
moyennes  au  soleil ,  à  l'aide  des  valeurs  mcuvimum  et  mini- 
mum de  leurs  diamètres  apparents.  Soie^l;  (fig,  32)  S  le  soleil, 
ST  le  rayon  de  l'orbite  terrestre  pris  pour  unité ,  SV  le  rayon 
d'une  planète  inférieure,  telle  que  Vénus,  et  SJ  celui  d'une 
planète  supérieure,  telle  que  Jupiter.  La  terre  se  trouvant  au 
point  T,  les  points  V,  V,  situés  sur  la  direction  de  ST,  repré- 
sentent les  conjonctions  inférieure  et  supérieure  de  Vénus ,  et 
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les  points  J ,  J',  Topposition  et  la  conjonction  de  Jupiter.  Soient 
r  le  rayon  de  l'une  ou  de  l'autre  orbite  planétaire ,  À  le  maxi- 
mum de  diamètre  apparent,  qui  a  lieu  pour  Vénus  au  point  V, 
pour  Jupiter  au  point  J,  et  soit  ^  le  minimum,  qui  a  lieu  aux 
points  y  y  y.  Comme  les  diamètres  apparents  sont  en  raisom 
inverse  des  distances ,  on  aura  les  deux  proportions  suivantes 
1®  pour  Vénus, 

TV':TV::A:8,  d'oùTV'— TVou2r:TV'+TVou2::  A— ô:A  + 

et  par  suite 

2®  pour  Jupiter, 
TJ':TJ::A:S,d'oùTJ'4-TJou2r:TJ'— TJou2::A+8:A-8, 

et  par  suite 

A-HÔ 

Réunissant  ces  deux  formules  au  moyen  du  double  signe  ± , 
on  aura,  en  général, 

A±ô 

le  signe  supérieur  étant  relatif  aux  planètes  supérieures ,  et 
l'inférieur  aux  planètes  inférieures. 

Si  maintenant  on  substitue  à  A  et  ^,  dans  cette  formule,  les 
valeurs  maximum  et  minimum  des  diamètres  apparents  des 
planètes ,  on  obtiendra  des  résultats  fort  approchés  des  dis- 
tances exactes ,  le  résultat  relatif  à  Uranus  offrant  seul  une 
différence  sensible,  à  cause  de  lapetttesse  et  des  limites  fort 
restreintes  de  son  diamètre  apparent. 

Le  tableau  suivant  comprend  les  données  et  les  résultats  du 
calcul  ainsi  que  les  distances  exactes. 
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NOMS 

DIAMÈTRES 

APPARENTS. 

des 

^                   ■:.       ' 

^ 

PLANÈTHS. 

Maximum. 

Minimum. 

Mercure. 

\V\Vl 

4",99 

Vénus. 

59  ,84 

9  ,62 

la  Terre. 

}> 

» 

M&rs. 

17  ,27 

3  ,56 

Jupiter. 

44  ,48 

30  ,13 

Saturne. 

20  ,12 

16  ,30 

Uranus. 

4,12 

3  ,69 

DISTANCES  MOYENNES  AU  SOLEIL- 


Approchées. 

0,386 
0.723 
l,<MM) 
1,527 
5,200 
9,534 
18,163 


112.  On  a  supposé  (Cosmographie,  n^  65)  que,  pour  obtenir 
la  distance  du  soleil  à  la  terre,  on  employait  la  méthode  ordi- 
naire des  parallaxes ,  c'est-à-dire  que  deux  observateurs  se 
transportaient  à  deux  stations  situées  syr  un  même  méridien 
et  à  la  distance  d*un  rayon  terrestre ,  puis  observaient  à  un 
instant  convenu  la  distance  angulaire  du  soleil  à  une  même 
étoile;  de  sorte  que  la  différence  des  deux  angles  donnait  la 
parallaxe  du  soleil,  d'où  Ton  déduisait  sa  distance.  Ce  procédé 
n'est  réellement  applicable  qu'à  la  détermination  de  la  paral- 
laxe de  la  lupe ,  égale  environ  à  1%  et  non  à  celle  du  soleil , 
comprise  entre  8"  et  9'^;  car  il  faudrait  admettre  que  les  instru- 
ments ne  se  sont  pas  faussés  dans  un  si  long  voyage ,  qu'on 
peut  les  établir,  à  chaque  station,  aussi  commodément  que  dans 
les  observatoires,  enfin  qu'on  a  pu  prendre  toutes  les  précau- 
tions indispensables  pour  mesurer  d'aussi  petits  angles  avec  4a 
précision  d'un  dixième  de  seconde,  etc.,  ce  qu'il  n'est  pas  pos- 
sible de  supposer.  On  a  donc  dû  recourir  à  un  autre  procédé, 
et  on  a  eu  l'heureuse  idée  d'employer,  pour  cet  objet,  les  pas- 
sages de  Vénus  sur  le  soleil,  qui  fournissent,  en  effet,  le  moyen 
le  plus  exact  que  l'on  connaisse  pour  déterminer  sa  parallaxe. 
On  peut  y  parvenir  de  deux  manières,  soit  en  employant  le 
rapport  des  distances  des  planètes  au  soleil,  soit  directement, 
sans  faire  usage  de  ce  rapport. 
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lis.  Première  détermination,  (k  la  parallaxe  du  soleil. 
—  Soient  (Jtg.  33)  T  la  terre,  Y  Vénus,  S  le  soleil.  Ck>neevoiis 
deux  observateurs  placés  aux  extrémités  du  diamètre  ter- 
restre AB  perpendiculaire  à  l'écliptique,  et,  pour  plus  de  sim- 
plicité, faisons  abstraction  de  la  rotation  de  la  terre  pendant 
toute  la  durée  du  p&ssage.  Par  suite  de  la  différence  de  posi- 
tîon  des  observateurs,  au  moment  où  l'un,  situé  en  A,  voit  le 
centre  de  Vénus  projeté  en  a  sur  le  disque  solaire,  l'autre  en  B 
le  voit  projeté  en  b;  ils  déterminent  exactement  la  position  des 
points  a  et  b,  en  mesurant  au  micromètre  la  distance  de  ces 
points  aux  bords  du  disque,  ou  par  tout  autre  procédé;  puis^ 
venant  à  comparer  leurs  résultats,  ils  en  déduisent  la  mesure 
angulaire  de  la  distance  ab^  vue  de  la  tisrre.  Qr,  les  trianr 
gles  VAB,  \aby  étant  semblables^  donnent  la  proportion:  aib 
est  à  AB  comme  la  distance  a  V  de  Vénus  au  soleil  est  à  sa 
distance  AV  à  la  terre.  Si  donc  on  prend  le  rapport  de  la  dis- 
tance de  Vénus  et  de  la  terre  au  soleil ,  dans  le  tableau  de 
Bode  (€osm(^raphie,  no  152),  on  voit  que  la  distance  de 
Vénus  au  soleil  étant  représentée  par  7,  celle  de  la  terre  au  so- 
leil est  10 ,  et ,  par  conséquent ,  celle  de  Vénus  à  la  terre  sera 
exprimée  par  10  moins  7,  ou  par  3.  Notre  proportion  devient 
donc  ad  :  AB  :  :  7 : 3  ;  d'où  il  résulte  que  ab  égale  les  ^  dé  AB. 
Par  conséquent,  ab  occupe  sur  le  disque  solaire  une  longueur 
égale  à  2  fois  et  Réelle  qu'y  occuperait  le  diamètre  de  la  terre, 
e'est-à-dire  que  la  grandeur  angulaire  de  ab  égale  2  fois  et  |  le 
diamètre  apparent  de  la  terre  vue  du  soleil  :  ce  qui  donne  4 
fois  f  ou  près  de  5  fois  la  parallaxe  borizoûtale  du  soleil.  Cette 
parallaxe,  d'où  Ton  déduit  la  distance  absolue  du  soleil  à  la 
terre,  ne  valant  ainsi  qu'un  cinquième  de  ab,  uq  peut  être  af- 
fectée que  dn  cinquième  de  l'erreur  commise  en  mesurant  ab. 
Par  conséquent,  si  la  longueur  ab  est  déterminée  avec  beaucoup 
de  précision,  on  aura  la  distance  du  soleil  le  plus  exactement 
que  nous  puissions  l'obtenir.  Or,  en  astronomie,  on  tâche  tou- 
jours de  substituer  à  la  mesure  de  l'espace  celle  du  temps,  qui 
est  susceptible  d'une  détermination  très-rigoureuse.  Voyons 
s'il  est  possible  de  ramener  à  une  mesure  de  temps  celle  de  la 
distance  [comprise  entre  les  points  â  et  b. 
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L'observateur  en  B  voit  le  centre  de  Vénus  décrire,  sur  le 
disque  du  soleil,  une  corde  muy  l'observateur  en  A  voit  le 
même  centre  décrire  une  autre  corde  'pq;  et  la  largeur  de 
la  zone  du  disque  solaire,  comprise  entre  ces  deux  cordes,  est 
précisément  la  distance  ab.  Si  donc  chaque  observateur  note 
avec  exactitude  le  temps  que  le  centre  de  la  planète  met  à  par- 
courir sa  corde,  comme  les  tables  donnent  son  mouvement 
angulaire  avec  une  grande  précision,  et  que,  pendant  ce  court 
intervalle,  sa  route  apparente  est  sensiblement  rectiligne,  les 
temps  observés  mesureront,  sur  une  échelle  fort  agrandie,  les 
longueurs  des  cordes  décrites.  En  outre,  le  diamètre  apparent 
du  soleil  étant  connu  très-exactement,  on  en  déduira  les  lon- 
gueurs S  6,  Sa,  qu'on  appelle  les  sinus  verses  des  cordes,  et 
la  différence  S 6  —  Sa  donnera  la  longueur  ab  de  la  zone 
comprise  entre  les  cordes. 

Pour  avoir  avec  une  grande  précision  le  temps  que  le  centre 
de  la  planète  met  à  décrire  les  cordes ,  chaque  observateur 
note  d'abord  l'instant  de  la  première  échâncrure  du  disque  so- 
laire, qui  suit  immédiatement  le  premier  contact  extérieur 
du  disque  de  la  planète  avec  celui  du  soleil,  puis  l'instant  de 
la  complète  immersion  de  la  planète ,  ou  le  premier  contact 
intérieur,  dont  il  est  averti,  parce  qu'il  précède  immédiate- 
ment l'instant  où  la  planète,  en  se  rapprochant  du  centre  so- 
laire ,  va  laisser  échapper  le  premier  rayon  de  lumière  éma- 
nant du  bord  qu'elle  vient  d'occulter.  Chaque  observateur 
note  de  même,  au  moment  de  Témersion ,  l'instant  du  second 
contact  intérieur,  dont  il  est  averti  par  la  disparition  du  petit 
filet  lumineux  que  laisse  encore  voir  Vénus  près  d'être  tan- 
gente au  soleil;  puis  l'instant  du  second  contact  extérieur, 
qui  a  lieu  lorsque  le  disque  solaire  cesse  d'être  échancré.  L'in- 
tervalle moyen  des  contacts  extérieur  et  intérieur,  à  l'entrée 
et  à  la  sortie  de  la  planète,  donne,  à  chaque  observateur,  les 
instants  précis  de  l'immersion  et  de  l'émersion  de  son  centre, 
et,  par  suite,  le  temps  qu'il  met  a  parcourir  chaque  corde. 

Ce  procédé  offre  le  grand  avantage  de  n'exiger  aucune  me- 
sure angulaire,  mais  seulement  l'emploi  d'un  puissant  téles- 
cope ,  afm  de  pouvoir  observer  très-exactement  les  moments 
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de  rimmersion  et  de  Témersion.  Dans  cette  détermination  de 
la  distance  absolue  du  soleil  à  la  terre ,  on  considère  les  dis- 
tances de  la  terre  et  de  Yénns  au  soleil  :  mais  on  ne  fait  pas  de 
cercle  Ticieux ,  parce  qu'on  emploie  seuleii[ient  le  rapport  de 
ces  distances,  qu'on  peut  trouver  à  priori^  et  qui  est  Indépen- 
dant des  distances  absolues  elles-mêmes. 

114.  Deuxième  détermination  de  la  parallaxe  du  soleil^ 
-*•  Soient  {fig.  34)  A  et  B  deux  observateurs  situés  à  la  dis- 
tance d'un  rayon  terrestre.  Chacun  d'eux  note  exactement 
rinstant  où  il  voit  le  centre  de  Vénus  se  projeter  sur  le  centre 
S  du  soleil,  ce  qui  n'a  pas  lieu  en  même  temps  pour  les  deux 
observateurs;  car,  au  moment  où  du  point  A  on  voit  Vénus  en 
S,  du  point  B  on  la  voit  en  un  point  a  écarté  du  disque  solaire. 
L'intervalle  entre  les  deux  instants  notés  sera  d'une  heure, 
par  exemple  ;  or,  avec  les  tables  du  mouvement  de  Vénus ,  on 
peut  obtenir  la  valeur  de  l'arc  qu'elle  parcourt  en  une  heure 
sur  sou  orbite.  On  aura  donc,  en  minutes  et  secondes,  la  valeur 
de  l'arc  a6,  et,  par  conséquent,  de  l'angle  ASB,  sous  lequel 
l'observateur,  transporté  au  soleil,  verrait  le  rayon  terrestre  AB. 
Ainsi  la  parallaxe  sera  encore  déterminée  par  une  mesure  de 
temps. 

115.  Dans  ce  qui  précède,  on  n'a  eu  d'autre  but  que  de 
faire  connaître  la  nature  du  procédé ,  sans  entrer  dans  le  dé- 
tail des  calculs  assez  compliqués  qu'il  nécessite.  On  attacha 
une  si  grande  importance  à  la  détermination  de  la  parallaxe 
du  soleil ,  qu'à  l'époque  du  passage  de  Vénus,  arrivé  le  3  juin 
1769 ,  les  gouvernements  de  France,  d'Angleterre  et  de  Bus- 
sie  envoyèrent  exprès  des  expéditions  dans  diverses  contrées 
du  globe,  au  nombre  desquelles  fut  le  premier  voyage  du  capi- 
taine Gook  à  Otahîti.  La  comparaison  des  résultats  recueillis 
dans  ces  diverses  observations  donne  8'',5776  pour  la  paral- 
laxe horizontale  du  soleil. 

Legentil ,  envoyé  par  le  gouvernement  français  à  Pondi- 
cfaéry,  arriva  trop  tard,  par  suite  de  l'incapacité  du  capitaine  de 
vaisseau.  Gomme  il  ne  pouvait,  sur  mer,  observer  le  passage 
de  Vénus ,  il  prit  le  parti  de  rester  8  ans  à  Pondichéry  pour 
voir  le  passage  suivant.  Chaque  conjonction  de  Vénus  ne 
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dODDe  pas  nti  passage  sur  le  soleil ,  à  cause  de  la  trop  grande 
inclinaison  de  son  orbite  sur  Técliptique;  il  faut,  d'ailleurs, 
que  la  planète  soit  près  de  ses  noeuds.  Les  passages  ont  lieu 
alternativement  à  des  intervalles  d'environ  8  ans  et  113  ans. 

116.  Nous  avons  obtenu  (Cosmographie,  n^  6&)  la  dis- 
tance moyenne  du  soieil  à  la  terre  en  prenant  a'',6  pour  la 
valeur  moyenne  de  la  parallaxe  horizontale ,  et  multipliant  le 
rayon  terrestre  moyen  par  23  984.  Mais  la  quantité  8'',6  ne 
doit  être  considérée  que  comme  une  approximation  de  la  va- 
leur  8",5776,  obtenue  par  les  calculs  récents  de  M.  Encke, 
d'après  les  résultats  fournis  par  Td^servation  du  dernier  pas- 
sage de  Vénus  en  1769,  et  admise  par  la  plupart  des  astro- 

nomes.  Or^r-^rrrrr^st  égal  à  24  046,91 ,  qui  donne  donc 

Sino  ,o77o 

la  distance  moyenne  du  soleil  à  la  terre  exprimée  en  rayons 
terrestres.  Prenant  alors  le  rayon  moyen  arithmétique,  on 
trouve  pour  la  distance  du  soleil  D  =  15  309  835,5739  my- 
riamètres.  Mais  nous  pensons,  comme  nous  l'avons  consigné 
dans  le  cours  de  Cosmographie  (n"*  203,  note  après  le  tableau 
du  système  solaire),  qu'il  vaut  mieux  prendre,  pour  rayon 
moyen,  celui  de  la  terre  supposée  sphérique  et  équivalente  à 
Fellipsoïde  dont  eUe  a  la  figure.  Ce  rayon  égalant  6  363  162 
mètres,  on  a  donc  15  301  438,3929  myriamètres  pour  la  dich 
tance  moyenne  du  soleil,  ou  15  300  000  myriamètres  à  1438 
myriamètres  près.  On  doit  d'autant  plus  adopter  ce  nombre 
rond ,  que,  dans  l'état  actuel  de  la  science  et  des  instruments, 
on  ne  peut  espérer  d'obtenir  la  distance  du  soleil  qu'à  177  900 
myriamètres  près  (  Cosmographie,  n^  68 }. 

117.  D'un  autre  côté^  les  astronomes  sont  loin  d'être  d'ac- 
cord sur  la  parallaxe  du  soleil  et  sur  son  demi-diamètre  appa- 
rent à  la  moyenne  distance. 

Delambre  fait  la  parallaxe,  à  la  moyenne  distance,  égale  à 
8",8^  la  Connaissance  des  tefnps  à  8",6,  Encke  et  Herschel  à 
8",5776  ;  c'est  celle-ci  que  nous  avons  adoptée.  Le  Bureau  des 
hngiiudesy  qui  donne  1 09 ,93  peur  le  diamètre  du  solei  I ,  suppose 
la  parallaxe  égale  à  8'',7^9  ^^  admettant  toutefois,  pour  le 
demi*diamètre  aj^rent  du  soleil  à  la  moyenne  distance,  la 
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vateur  de  Delambre,  qui  est  16'i'',37 ,  ou  la  moyeune  harmo* 
nique  entre  les  valeurs  extrêmes  16'17",79  et  lâ'4ô",60,  qui 
sont  adoptées  en  France;  tandis  que  le  NauHcal  Almanachj 
qui  admet  la  parallaxe  8",5776  de  M.  Eneke,  suppose,  d*après 
Bessel,  le  demi-diamètre  du  soleil  à  la  moyenne  distance  égal 
à  ie'0'',9.  Herschei  le  prend  égal  à  I6'l'\6. 

G^est  par  suite  de  la  confusion  qui  règne  chez  les  astronomes 
ad  sujet  de  cesdeux  éléments,  etàcausede  l'impossibilité  decon- 
naître  actuellement  la  distance  moyenne  du  soleil  à  la  terre  à 
molDsd'uneerreurqui  peut  s'élever  à  178  000  myriamètres,qiie 
nous  atoQs  calculé  (  €k)smograpfaie,  n^  203  )  les  distances  des 
planèteaau  soleil  en  prenant  15  300  ooo  myriamètres  pour  le 
rayon  moyen  de  Torbite  terrestre.  Au  reste,  cette  valeur  est 
an  moins  aussi  exacte  que  toute  autre  consignée  dans  les  Trai» 
tés  d'Astronomie^  et  offre  en  outre  l'avantage  d'être  un  nombre 
rond  facile  à  retetiir. 

•  dénombre  est  encore,  à  fort  peu  près,  la  moyenne  arith* 
métique  entre  les  distances  qu'on  obtient  en  prenant,  d'une 
part,  le  rayon  terrestre  moyen  arithmétique,  et  de  l'autre,  le 
rayon  terrestre  perpendieulaire  à  Técliptique,  qui  égalent  reo* 
pectivement  6  966  €54  et  6  359  517  mètres. 

Le  rayon  terrestre,  qui  correspond  à  15  300  000  myria- 
mètres de  diatancé moyenne  du  soleil  y  vaut  686^  2564  myria- 
mètres (appendice,  n^  2),  et  fait  un  angle  de  56°32'lo",5  avec 
le  diamètre  équatorial,  de  sorte  que  ce  rayon  passe  à  fort  peu 
près  par  Lahohn,  ville  forte  de  la  province  de  Halland  en  Suède , 
suc  le  bord  septentrisiial  de  la  rivière  dcLaga,  cette  ville  ayant 
aa^as'sa'"  de  latitude  nord.  Deux  autres  viUes,  Jacobstadt  et 
libàu  en  Biossie,  sont  à  peu  près  sur  le  même  parallèle. 

Nous  doBBons,  comme  objet  de  curiosité  (appendice,  n^  8)*, 
les  distances  nu^'ennes  du  soleil  qui  correspondent  à  dif- 
férents raiyons  terrestres.  Lesobservations^  faites  des  extrémi- 
tés de  ces  d\yets  diamètres,  n'apporteraient  certainement  aa- 
eme  modification  dans  la  valeur  de  la  parallaxe  du  soleil,  ^i 
resterait  ainsi  là  même,  quel  que  fût  celui  des  diamètres  pris 
pour  base  d'observiUions,  leurs  différences  étsnt  trop  minimes 
vâativemeEt  à  la  £uble  valeur  angulaire  de  la  parallaxe.  Hais 
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celle-ci  une  fois  calculée,  les  différences  entre  les  divers  dia- 
mètres moyens  affectent  sensiblement  la  distance  moyenne  du 
soleil,  qui  égale  environ  24  000  demi-diamètres  terrestres. 

118.  Pour  déterminer  le  diamètre  réel  du  soleil  en  prenant 
8",5776  de  parallaxe  horizontale,  et  32'2'',74  de  diamètre  ap- 
parent à  la  moyenne  distance ,  c'est-à-dire ,  la  moyenne  har- 
monique entre  les  valeurs  extrêmes  32'35",58et  3l'3l'%  on 
suivra  la  marche  indiquée  dans  la  Cosmographie,  n*'  69.  Le 
diamètre  terrestre,  étant  vu  du  soleil,  sous-tendrait  un  angle 
de  1 7",1 552  ;  donc,  en  désignant  ce  diamètre  par  \  et  celui  du 
soleil  par  A,  on  aura  la  proportion  17'',1552  :  32'2'',74  ou 
1923",74  :  :  1  :  A,  d'où  l'on  déduit  A  =  1 12,079.  Ainsi  le  dia- 
mètre réel  du  soleil  vaut  ]  1 2,079  fois  celui  de  la  terre  ;  et,  par 
conséquent,  son  volume  réel  égale  1  407  903,025  fois  celui  de 
la  terre,  ou  1 400  000  fois,  en  nombre  rond. 

Si  l'on  prend,  pour  unité  de  mesure  du  diamètre  solaire,  le 
diamètre  moyen  de  la  terre,  c'est-à-dire  le  double  du  rayon 
moyen  valant  636,6654  myriamètres,  on  trouve  que  le  dia- 
mètre réel  du  soleil  égale  142  713,6427  myriamètres,  ou  envi- 
ron 140  000  myriamètres,  en  nombre  rond. 

Les  deux  derniers  nombres  ronds  se  retiennent  aisément 
l'un  par  l'autre,  puisqu'ils  ne  diffèrent  que  par  un  zéro. 

Avec  le  rdyon  6  363  162  mètres,  ou  celui  de  la  terre  sup- 
posée sphérique  et  équivalente  à  l'ellipsoïde ,  on  trouve 
142  634,9667  myriamètres  pour  le  diamètre  du  soleil. 

119.  Les  planètes  supérieures,  vues  au  télescope,  ne  sont 
jamais  en  croissant,  ni  demi-pleines,  comme  Vénus  et  Mer- 
cure, mais  nous  offrent  toujours  un  disque  circulaire  et  com- 
plètement éclairé,  excepté  Mars,  qui  paraît  quelquefois  ovale. 
Nous  voyons  donc  toujours  ces  planètes  à  peu  près  dans  la  di- 
rection des  rayons  solaires  qui  les  éclairent,  et,  par  conséquent, 
nous  sommes  peu  éloignés  du  centre  de  leurs  mouvements. 
Mars  est  la  seule  des  planètes  supérieures  qui  présente  des  va- 
riations sensibles  dans  sa  forme  apparente.  Si  on  l'observe  avec 
soin,  on  voit  qu'elleoffre  un  disque  tout  à  fait  circulaire  dans  les 
conjonctions  et  les  oppositions;  mais  en  passant  de  Tune  à  l'au- 
tre de  ces  positions,  elle  se  resserre  plus  ou  moins  en  ovale,  sans 
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toutefois  tomber  au-dessous  des  sept  huitièmes  du  disque  com- 
plet. Soient  [ftg.  35)  M  Mars,  T  la  terre,  et  S  le  soleil  dans  la 
position  qui  correspondrait  à  sa  plus  grande  élongation,  si  on  le 
voyait  du  centre  de  Mars,  l'angle  SMT  ayant  alors  acquis  son 
maximum.  Gomme  cet  angle  est  exactement  égal  à  l'angle 
BMA,  qui  mesure  la  portion  obscure  de  Thémisphère  de  Mars 
tourné  vers  la  terre,  il  en  résulte  que  cet  hémisphère  ayant 
subi,  dans  sa  partie  visible,  son  maximum  de  diminution,  l'o- 
vale do  disque  de  la  planète  offre,  dans  cette  position,  son 
maximum  de  resserrement.  En  outre,  l'observation  de  cet 
ovale  faisant  connaître  l'angle  BMA  ou  son  égal  SMT,  on  en 
déduit  un  rapport  grossier  des  c^tés  SM,  SX;  d'où  il  suit  que 
la  distance  de  Mars  au  soleil  égale  au  moins  une  fols  et  demie 
celle  de  la  terre  au  soleil. 

120.  On  sait  que  Mars  offre,  en  général,  une  couleur  rouge. 
Plusieurs  astronomes  l'attribuent  à  une  atmosphère  très-éten- 
due, pensant  qu'elle  ne  peut  provenir  de  la  coloration  de  la 
planète,  puisqu'un  verre  coloré  réfléchit  à  sa  première  surface 
de  la  lumière  blanche.  Herschel,  à  qui  l'on  doit  une  figure  de 
Mars,  dessinée  le  16  août  1830  (  voyez  notre  Cosmographie, 
planche  m ,  fig.  e),  croit,  au  contraire,  que  la  couleur  rouge, 
et  toujours  rutilante  de  Mars ,  provient  de  la  teinte  ocreuse 
du  sol,  et  que  nos  terrains  de  grès  rouge  doivent  offrir  aux  ha- 
bitants de  cette  planète  une  couleur  analogue,  mais  probable- 
ment moins  prononcée.  De  plus,  les  régions  de  Mars,  que  l'on 
compare  à  des  mers,  paraissent  verdâtres  :  ce  qui  rentre  dans 
les  lois  générales  de  l'optique.  Mars,  offrant  des  taches  très- 
distinctes,  doit  avoir  une  atmosphère  très-raréfiée,  pour  qu'on 
puisse  les  apercevoir  aussi  nettement  à  travers.  Les  taches  si- 
tuées dans  le  voisinage  de  l'équateur  sont  constantes  et  inva- 
riables dans  leur  forme  ;  mais  il  n'en  est  pas  de  même  de  celle 
qu'on  aperçoit  au  pôle,  et  qui  est  blanchâtre,  ou  verdâtre  selon 
Herschel.  Cette  tache  acquiert  jusqu'à  18*",  persiste  un  certain 
temps  avec  les  mêmes  dimensions,  puis  diminue  progressive- 
ment, jusqu'à  ce  qu'elle  soit  fort  petite,  ou  souvent  mémedispa- 
raisse  entièrement.  L'observation  apprend  que  cette  tache  ac- 
quiert entièrement  son  maximum  et  son  minimum  pendant 
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l'hiver  et  pendant  Tété  de  l'hérnisphère  austral;  ee  qui  met 
hor»de  doute  qu'elle  ne  soit  formée  par  les  glaces  alors  très- 
abondantes  au  p6le  de  cet  hémisphère.  Or,  quand  celui-ci  reçoit 
les  rayons  plnsdirects  du  soleii,  la  fonte  desglaces  réduit  la  tache 
à  ses  plus  petites  dimensions.  Les  mêmes  phénomènes,  ayant 
Heu  sur  notre  globe  par  les  mêmes  causes,  doivent  produire, 
pour  les  habitants  de  Mars ,  les  mêmes  apparences  que  nous 
observons  dans  cette  planète. 

1 2 1 .  Jupiter  offre  des  taches  obscures  et  mal  terminées,  en 
jbrme  de  bandes  ou  zones  variables  quant  à  leur  grandeur  et 
à  leur  position  sur  le  disque,  mais  invariables  quanta  leur  direty 
tion  générale,  qui  est  parallèle  à  l'équateur  de  la  planète.  Il  y 
en  a  deux  principales  et  assez  bien  tranchées,  situées.  Tune  au 
nord  et  Tautre  au  midi  de  l'équateur;  souvent  elles  ofûrentdes 
subdivisions  et  des  embranchements.  (Voyez  Cosmographie, 
planche  lUyJig,/^  la  figure  due  à  Herschel  qui  a  dessiné  cette 
planète  le  23  septembre  18S2);  Outre  les  deux  bandes  prinef-* 
pales,  on  en  observe  encore  d'autres  moins  apparentes,  situées 
plus  loin  de  l'équateur.  On  conclut  du  parallélisme  des  bandes 
à  Féquateur,  ainsi  que  de  leurs  taches  et  de  leurs  variations  aeci- 
dentelles,  que  les  bandes  sont  dans  l'atmosphère  même  de  la 
planète.  A  réquateur,oii  la  vitesse  est  au  maximum^  les  couches 
ée  l'atmosphère  sont  moins  denses,  et  il  doit  se  former  des 
courants  analogues  à  nos  vents  alizés ,  mais  bien  plus  forts ,  à 
cause  de  l'extrême  vitesse  de  rotation  des  régions  équatorial«s 
de  la  planète.  D'ailleurs  les  bandes  sont  très -prononcées  an 
centre,  et  s'affatbliissent  graduellement  en  approchant  ^s 
bordsv  qu'elles  n'atteigne&t  pas.  Par  conséquent,  ces  bandes  ne 
peuvent  être  antre  chose  que  de  grandes  trouées  pratiqué» 
dans  fatmosf^ve,  et  mettant  à  découvert  le  corps  même  de 
Juj^ter.  On  conçoit,  en  effet,  que  la  lumière,  renvoyée  par  la 
planète,  doit  être  très-vive  ou  très-faible,  selon  qu'elle  est  ré^ 
flédbie  par  tes  nuages  de  l'atmosphère  ou  par  le  corps  obscur 
de  la  planète.  Les  bandes  de  Jupiter,  quoique  participant  au 
mouvement  général  de  rotation,  ne  sont  cependant  pas  visibles 
jusqu'aux  bords  di  disque  apparent,  parce  que  le  corps  de  la 
itoiète  étant  de  toutes  parts  environné  par  son  atmosphère, 
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les  bandes  obseuFes  ne  peavent  s'étendre  ^e  jusqu'à  la  Iknile 
du  corps  lui  -  môme ,  et  son  jusqu'à  celle  de  ratmosphèrr. 
Elles  doivent  donc  reprendre  de  l'éclat  lorsqu'elles  ont  dépassé 
la  limite  du  corps;  maïs  cet  éclat  est  loin  d'être  aussi  vif  que 
dans  le  r^te  du  disque,  parée  qu'à  l'équateur  l'atmosphère  est 
plus  rare  et  ne  parait  pas  nuageuse.  On  soupçonne  que  les 
nuages  de  Jupiter  sont  moins  denses  que  eeux  de  la  terre, 
liais  si  nous  ignorons  la  vraie  constitution  physique  de  um 
nuages ,  à  plus  forte  raison  devons-nous  être  dans  une  com* 
piète  incertitude  sur  celle  des  nuages  de  Jupiter.  Souvent  on 
a  vu  l'uae  des  bandes  disparaître ,  puis  rester  invisible  asseï 
longtemps  et  reparaître  ensuite.  Tous  ces  phénomènes  aimon* 
e&àt  d'immenses  bouleversements  vers  l'équateur  de  Jupiter, 
ce  que  sa  prodigieuse  vitesse  Mt  admettre  aisément.  An 
reste,  le  soleil  s'écartant  peu  de  cet  équateur,  la  température 
de  la  planète  doit  être  à  peu  près  invariable. 

t%2,  Galilée,  découvrit  les  satellites  de  Jupiter  peu  de  temps 
après  l'invention  du  télescope.  Ces  satellites  ne  sont  pas  tou- 
jours Clément  brillants,  mais  se  surpassent  alternativement 
en  clarté.  Les  observations  d'Hersehel  montrent  que,  dans  les 
instantsde  leur  plus  grand  éclat,  ils  occupent  toujours  la  même 
position  dans  leur  oi*bite.  Par  conséquent,  ils  doivent  tourner 
sur  eux-mêmes  dans  un  temps  égal  à  la  durée  de  leur  révola«- 
tioD  autour  de  leur  planète ,  comme  le  fait  la  lune  par  rapport 
à  la  terre.  C'est ,  au  reste ,  ce  que  JMaraldi  avait  déjà  trouvé , 
wmt  Herschel,  pour  le  quatrième  satellite ,  en  comparant  tes 
retours  d'une  tache  observée  sur  son  disque  pendant  ses  pas* 
sages  sur  le  disque  de  la  planète.  Les  satellites  lui  présentealfc 
donc  toujours  la  même  face ,  ecmime  la  lune  à  la  terre. 

Schroèter  observa  plusieurs  passages  où  le  satellite  offrait 
l'appar^Bce  d'une  tache  obscure  plus  petite  que  l'ombre  prcfô- 
tée  sur  le  disque  de  Jupiter  ;  d'où  il  résulte  que  les  satellUes 
*  peuvent  acquérir  à  leur  surface  des  taches  obscures  assez 
grandes  pour  diminuer  sensiblement  leur  diamètre  appareil, 
et  se  formant  sans  doute  dans  une  atmosphère  propre,  que 
leurs  dimensions  réelles  n'excluent  pas. 

Une  particularité  remarquable^  offerte  par  les  vitesses  moyev- 
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Bes  angulaires  des  trois  premiers  satellites  de  Jupiter,  est  que 
la  vitesse  du  premier,  ajoutée  au  double  de  celle  du  troisième, 
fait  une  somme  égale  à  trois  fois  celle  du  deuxième.  li  suit  de 
là  que  si  Ton  ajoute  la  longitude  moyenne  du  premier  satellite, 
et  deux  fois  celle  du  troisième,  la  différence,  entre  cette  somme 
et  trois  fois  la  longitude  moyenne  du  deuxième  satellite,  sera 
une  quantité  constante.  La  valeur  constante  de  cette  diffé- 
rence, que  l'observation  donne  exactement  égaie  à  ISO*",  est 
une  suite  de  l'action  mutuelle  des  satellites,  et  sert  à  détermi* 
ner  la  position  de  l'un  d'entre  eux ,  au  moyen  de  celle  des 
deux  autres.  La  valeur  de  cette  différence  montre,  en  outre , 
que  les  trois  satellites  ne  peuvent  pas  être  éclipsés  à  la  fois  ; 
car,  d'après  le  rapport  qui  doit  toujours  exister  entre  leurs 
longitudes,  lorsque  le  deuxième  et  le  troisième  seront  en  con- 
jonction ,  par  rapport  au  centre  de  Jupiter  et  du  soleil ,  le 
premier  sera  en  opposition ,  et  réciproquement.  Molyneux  dit 
cependant  avoir  observé  Jupiter  sans  satellites,  le  2  novembre 
1681 ,  ce  qui  ne  paraît  pas  probable. 

123.  Gest  à  Huygens  qu'on  doit  la  découverte  de  l'anneau 
de  Saturne ( Cosmographie ,  planche  m,  fig.  9).  Cet  anneau 
présente  ordinairement  l'apparence  d'une  bande  lumineuse 
entourant  la  planète  et  lui  formant  deux  espèces  d'anses.  Bientôt 
les  anses  commencent  à  se  rétrécir  par  degrés ,  jusqu'à  ce  que, 
réduites  à  un  filet  lumineux ,  elles  finissent  par  disparaître. 
Alors  Saturne  parait  rond,  comme  les  autres  planètes.  Mais  au 
bout  de  quelque  temps  le  filet  reparaît,  puis  s'élargit  peu  à  peu  ; 
alors  les  anses,  qui  se  développent  et  finissent  par  entourei*  la 
planète,comme  un  anneau  allongé,  lui  donnent  uneforme  ellip- 
tique. Galilée  ne  savait  comment  expliquer  les  phénomènes  de 
cette  zone  lumineuse,  qui  lui  offrait  de  si  étonnantes  variations 
dans  sa  forme  et  dans  ses  dimensions.  Enfm  ,  Huygens ,  com- 
binant ces  apparences  avec  les  positions  relatives  de  Saturne, 
du  soleil  et  de  la  terre ,  reconnut  qu'elles  sont  produites  par 
un  anneau  elliptique,  large,  plat  et  très-mince,  qui  envi- 
ronne la  planète  de  tous  cAtés ,  sans  adhérer  nulle  part  avec 
elle.  Cet  anneau  est  lui-même  formé  de  deux  autries  anneaux 
situés  dans  le  même  plan ,  séparés  entre  eux ,  dans  tout  -leur 
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pourtour,  par  un  très-petit  intervalle,  et  concentriques  avec  le 
corps,  dont  ils  sont  très-sensiblement  écartés.  L'espace  intermé- 
diaire parait  noir,  mais  il  est  totalement  vide,  puisqu'on  voit 
les  étoiles  qui  viennent  s'y  interposer  par  suite  du  mouvement 
de  Saturne.  Dans  ces  derniers  temps,  on  a  cru  reconnaître  que 
l'anneau  de  Saturne  est  composé  de  sept  ou  huit  anneaux 
concentriques  au  lieu  de  deux  seulement.  Mais  le  fait  n'est  pas 
encore  constaté. 

Voici  les  dimensions  de  Saturne  et  de  ses  anneaux. 


.  .,  .        ( diamètre  extérieur 283  912  lis 

Aoneaa  extérieur  {■,.....,,  «.«  <,„.  ,^ 

(  diamètre  intérieur 349  881  603 

4..»^.»  «..4^.1..,.  (  diamètre  extérieur 244  ne  977 

Anneau  intérieur  îj.     .....  .  ,„„  „««  „-, 

i  diamètre  inteneur 188  822  361 

Diamètre  équatorial  du  corps 127  393  367 

IntervaUe  entre  le  corps  et  l'anneau  intérieur 30  721  831 

Intervalle  des  anneaux 2882283 

Épaisseur  des  anneaux  ne  surpassant  pas 160  931 

124.  Saturne  et  ses  anneaux  doivent  être  composés  d'une 
matière  dont  la  densité  ne  dépasse  pas  celle  du  liège,  autant 
qu'on  a  pu  le  conjecturer  par  la  manière  dont  ils  nous  réflé- 
chissent les  rayons  du  soleil.  Cependant  un  anneau  si  vaste  et 
si  peu  dense  se  soutient  en  dehors  de  la  planète ,  parce  qu'il 
tourne  dans  son  propre  plan ,  et,  par  conséquent,  autour  d'un 
axe  pei*pendiculaire  à  ce  plan.  Herschel  a  obtenu  ce  résultat  par 
Tobservation  de  certains  points  de  la  surface  de  l'anneau  un  peu 
moins  brillants  que  les  autres.  La  durée  de  sa  rotation,  égale 
à  10*"  29"*  17*,  est  à  peu  près  le  temps  que  mettrait  à  tourner,  au- 
tour de  la  planète,  un  satellite  situé  à  la  distance  moyenne  de 
la  ligne  milieu  de  l'anneau.  L'anneau  est  donc  soutenu  par  la 
force  centrifuge  développée  par  sa  rotation;  et  la  durée  de  la 
rotation  des  deux  anneaux  doit  probablement  offrir  une  cer- 
taine différence,  qui  assure  séparément  la  stabilité  de  leur 
équilibre. 

En  outre ,  il  résulte  d'observations  micrométriques  très-pré- 
cises, que  le  système  des  anneaux  n'est  pas  exactement  con- 
centrique avec  la  planète.  Car,  dans  ce  cas,  la  moindre 
force  extérieure  venant  à  écarter,  tant  soit  peu,  le  centre  de  la 
planète  de  celui  des  anneaux ,  l'attraction  tendrait  aussitôt  à 
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rapprocher  le  globe  et  Tanneau  intérieur  du  côté  où  la  dis- 
tance anrait  diminué ,  de  sorte  que  l'effet,  une  fois  commencé, 
continuerait  Jusqu'au  contact  des  deux  corps.  Ainsi,  en  admet- 
tant la  coïTicidence  parfaite  des  centres ,  la  moindre  cause 
étrangère  pourrait  précipiter  le  système  des  anneaux  sur  la 
planète.  L'équilibre  se  conserve  donc  parre  que  les  centres  ne 
eolnddent  pas,  comme  l'ont  prouvé  des  observations  récentes. 
Cette  excentricité  provient  de  l'action  des  satellites' de  Sa- 
turne ,  qui ,  imprimant  une  oscillation  périodique  au  centre 
du  système  des  anneaux  et  de  la  planète ,  assure  ainsi  leur 
•labitlté  par  de  très-petits  déplacements  qu'ils  occasionnent 
au  centre  de  leur  système.  Tel  un  faiseur  de  tours  soutient 
verticalement  un  bâton  au  bout  du  doigt,  en  imprimant  au 
point  de  support  un  déplacement  continu  et  presque  imper- 
ceptibFe. 

§  2.  —  Comètes. 

125.  Nons  avons  indiqué,  dans  le  cours  de  Cosmographie, 
rf*  155  et   156,  quels  sont  les  cinq  éléments  paraboliques 
d'une  comète ,  et  comment  on  peut  les  dételrrainer  en  obser'- 
vant  la  position  de  l'astre  pendant  trois  Jéurs  cobsécutil^.  Li^ 
éléments  d'une  comète  servent  à  la  reconnaître  lorsqu'elle 
revient,  ce  qui  serait  tout  à  fait  impossible  autrement.  Leis 
planètes ,  une  fois  leurs  apparences  étudiées ,  se  reconnais- 
sent aisément  à  la  seule  inspection  de  l'astre.  En  effet ,  l^r- 
cnre  et  Vénus  ont  des  phases,  et  sont^  en  outre,  toujours  assez 
rapprochées  du  soleil  ;  Jupiter  et  Uranus  ont  des  satellites  ; 
Saturne  a  des  satellites  et  un  anneau  ;  Mars  offre  une  lumière 
rongeàtre  et  des  taches  remarquables,  etc.  Qr,  les  mêmes 
eevnètes  sont  tantôt  faibles,  tantôt  brillantes,  tantôt  avec 
qQ!eC»e,  tantôt  sans  queue;  de  plus,  elleâ  varient  très-sensibfê- 
ment  dans  l'intervalle  de  trois  ou  quatre  jours,  de  sorte  que  ta 
description  la  plus  minutieuse  et  la  plus  détaillée  de  la  forme 
d'une  comète,  lors  d'une  nouvelle  apparition ,  ne  peut  absolu- 
ment servir  en  rien  pour  la  reconnaître  dans  une  deuxième , 
ni  souvent  même  à  une  autre  époque  de  la  première.  Lors 
donc  qu'une  comète  apparaît ,  il  faut  déterminer  ses  éléments 
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par  trois  observations,  et  voir,  dans  les  catalognes,  s'ils  sont 
tout  a  fiiit  identiques  avec  eenx  d'une  ancienne  comète.  Dans 
ce  cas ,  on  peut  affirmer  que  c'est  l»en  le  même  astre ,  qui, 
après  s'être  éloigné  à  une  distance  où  nous  ne  pouvions  l'a- 
percevoir, revient  dans  la  partie  de  son  orbite  voisine  du 
solelL  Si  les  éléments  de  la  comète  diffèrent  de  tous  ceux  con- 
signés dans  les  catalogues,  il  se  peut  encore  que  ce  soit  une 
comète  déjà  observée,  mais  qui  ait  été  dérangée  dans  sa  mar- 
die  par  quelque  planète  ;  de  sorte  qu'il  âtut  foire  un  nou- 
veau travail  pour  résoudre  la  question. 

126.  Les  perturbations  du  mouvement  des  cimiètes  sont 
dues  iMirtout  à  leur  passage  près  de  Jupiter,  qui  est  environ 
1300  fois  aussi  gros  que  notre  globe.  La  brillante  cornue  de 
1770,  découverte  par  Messier  dans  le  mois  de  juin,  est  une 
preuve  convaincante  de  la  grande  action  que  Jupiter  peut 
exercer  sur  ces  astres.  Lexel ,  ayant  calculé  les  éléments  pa- 
raboliques de  cette  comète  longtemps  visible ,  trouva  qu'elle 
devait  revenir  à  peu  près  tous  les  cinq  ans  et  demi  ;  cependant 
on  ne  l'avait  jamais  aperçue  auparavant,  et  depuis  elle  n'a 
plus  reparu.  Or,  le  calcul  apprit  qu'en  1767  ,  avant  de  s'ap- 
prodier  de  Jupiter ,  la  comète  parcourait  une  autre  orbite  , 
où  elle  mettait  50  ans  à  faire  sa  révolution  autour  du  soleil. 
L'action  de  Jupiter  fut  de  lui  en  faire  décrire  une  de  5  ans  et 
demi.  En  1776 ,  elle  passa  au  périhélie  en  plein  jour ,  et  ne 
fat  pas  Tisibie.  On  l'attendit  vainement  en  1781  ;  la  comète 
s'était  jetée  à  travers  les  satellites  de  Jupiter.  Dès  lors  t»us  les 
éléments  de  son  mouvement  ont  dû  changer  ;  Jupiter  la  ût 
sortir  de  son  orbite  et  lui  en  fit  décrire  une  bien  plus  allongée 
qu'elle  met  environ  20  ans  à  parcourir.  Mais  il  est  à  signaler 
que ,  lors  de  cette  mémorable  rencontre ,  les  satellites  de  Jupi- 
ter n'offrirent  pas  la  moindre  apparence  de  dérangement  ;  d'où 
il  résulte  que  la  masse  de  cette  comète  doit  être  excessivement 
petite^ 

127«  La  nébulosité,  qui  constitue  les  comètes,  est  extrê- 
mement rare,  puisqu'elle  n'altère  en  rien  l'éclat  des  étoiles  de 
onzième  et  de  douzième  grandeur,  aussi  distinctes  derrière  cet 
écran  que  s'il  n'existait  pas,  tandis  qu'elles  sont  complètement 
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effacées  par  une  bruine  légère  d'environ  un  mètre  d'épaisseur. 
Cette  nébulosité  ne  conserve  pas  les  mêmes  dimensions.  On 
avait  d'abord  été  trompé  par  les  apparences  de  variation 
qu'offre  la  comète  dans  son  volume,  lequel  paraît  plus  considé- 
rable dans  le  voisinage  du  soleil ,  et  l'on  avait  cru  que  la 
queue  provenait  de  la  substance  même  de  la  comète  volatili- 
sée par  l'action  des  rayons  solaires.  Les  vapeurs  ainsi  formées 
se  dilataient  de  plus  en  plus  à  mesure  que  la  comète  s'appro- 
chait du  périhélie,  où  sa  chaleur  doit  être  la  plus  forte  et  bien 
supérieure  à  celle  que  nous  pouvons  produire  sur  la  terre.  La 
comète,  s'éloignant  du  soleil,  se  refroidissait  par  degrés  et  di- 
minuait de  volume  par  suite  de  la  condensation  des  gaz.  Après 
avoir  ainsi  arrêté  la  théorie  de  la  queue  des  comètes ,  on  eut 
enfin  la  pensée  de  les  soumettre  à  des  expériences  précises ,  et 
de  calculer  leurs  dimensions  réelles.  On  trouva  précisément  le 
contraire  de  ce  qu'on  avait  supposé  d'abord;  et  le  calcul  fit 
voir  que  la  comète  prenait  des  dimensions  de  plus  en  plus 
énormes ,  après  avoir  dépassé  le  soleil.  Ainsi  telle  comète,  qui, 
se  trouvant  au  périhélie  dans  l'orbite  de  Vénus,  a  un  cer- 
tain volume ,  devient  3  fois  aussi  grande  lorsqu'elle  arrive 
dans  l'orbite  terrestre,  8  fois  aussi  grande  dans  l'orbite  de 
Mars,  et  28  fois  aussi  grande  dans  l'orbite  de  Jupiter,  de  sorte 
que  soD  immense  accroissement  étant  masqué  par  son  éloigne- 
meut  excessif,  on  l'avait  mal  à  propos  jugée  de  plus  en  plus 
petite. 

128.  On  n'a  trouvé,  jusqu'à  présent,  aucune  explication  plau- 
sible d'un  phénomène  aussi  remarquable ,  dont  on  ignore  ab- 
solument la  cause.  M.  Yalz ,  professeur  à  la  faculté  de  Mont- 
pellier et  résidant  à  Nîmes ,  avait  cru  trouver  la  solution  du 
problème  dans  la  supposition  que  l'éther  répandu  dans  l'espace 
augmente  proportionnellement  de  densité  à  mesure  qae  les 
couches  sont  plus  voisines  du  soleil ,  dont  il  l'envisageait 
ainsi  comme  l'atmosphère  propre.  Les  accroissements  progres- 
sifs des  volumes  des  comètes  se  trouvaient  ainsi  proportionnels 
aux  densités  de  l'atmosphère  relatives  aux  différentes  orbites, 
et  les  résultats  déduits  du  calcul  s'accordaient  parfaitement 
avec  les  résultats  des  observations.  Telle  une  vessie,  con- 
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tenant  de  Tair,  se  gonfle  de  plus  en  plus ,  à  mesure  qu'on  la 
transporte  à  de  plu&  grandes  hauteurs,  et  finit  par  éclater  à 
une  certaine  élévation ,  où  les  parois  n'ont  plus  une  force  suf- 
fisante pour  résister  à  l'action  toijyours  croissante  de  l'air  con- 
tenu ,  par  suite  de  la  dilatation  qu'il  éprouve.  Mais  ici  l'air  de 
la  vessie  n'est  pas  en  contact  avec  l'air  extérieur,  dont  il  est 
séparé  par  une  surface  imperméable,  tandis  qu'on  ne  peut 
raisonnablement  supposer  les  comètes  contenues  dans  une 
pellicule  analogue ,  qui  les  empêche  de  communiquer  avec 
l'éther  ou  l'atmosphère  du  soleil.  L'explication  du  savant  pro- 
fesseur de  Montpellier ,  ingénieuse  au  premier  abord,  ne  peut 
donc  être  admise ,  quoique  donnant  les  accroissements  du  vo- 
lume des  comètes  avec  la  précision  des  observations  elles- 
mêmes. 

129.  Un  phénomène,  qui  semblait  devoir  résoudre  la  ques- 
tion de  la  constitution  des  comètes,  eut  lieu  en  1819.  Une  co- 
mète ,  offrant  un  noyau  très-sensible  et  deux  grandes  queues 
opposées  l'une  à  l'autre,  se  montra  tout  à  couple  1^*^  juillet 
dans  la  région  du  nord.  On  fut  surpris  de  cette  apparition  su- 
bite^ et  l'on  chercha  comment  une  comète,  aussi  éclatante  et 
d'une  si  grande  dimension,  avait  pu  jusque-là  échapper  à  tous 
les  regards.  Le  célèbre  astronome  Olbers  trouva  qu'elle  avait 
été  en  conjonction  avec  le  soleil  5  jours  auparavant,  et  s'était 
projetée  sur  son  disque  même,  le  26  juin  ,  depuis  6  heures 
jusqu'à  9  heures  du  matin.  Par  conséquent,  si  le  noyau  de 
la  comète  était  solide,  il  avait  dû,  pendant  cet  intervalle  de 
temps,  faire  l'effet  d'une  tache  sur  le  soleil.  Malheureusement 
les  astronomes  ne  sont  pas  dans  l'usage  d'observer  le  soleil  à 
cette  heure ,  mais  seulement  à  midi ,  et  ne  purent  donner  au- 
cun renseignement  sur  ce  passage  de  la  comète.  D'un  autre 
côté,  on  ne  put  rien  conclure  de  l'observation  du  soleil ,  faite  à 
cet  instant  par  deux  Allemands,  les  résultats  s'étant  trouvés  con- 
tradictoires; de  sorte  que  la  question  est  encore  restée  intacte. 

130.  En  général,  les  comètes  sont  actuellement  peu  bril- 
lantes, et,  par  suite,  ne  peuvent  être  aperçues  pendant  le  jour. 
Or  les  anciens  auteurs  mentionnent  un  certain  nombre  de  co- 
mètes remarquables  par  la  vivacité  de  leur  éclat ,  qui  persistait 

i3 
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réalité,  pourrait-elle  produire  à  la  fois  des  queues  dans  toutes 
ces  directions,  et  surtout  celle  qui  va  de  la  comète  au  soleil  ? 
Quant  à  la  courbure  qu'offre  ordiuairement  la  queue  des  co- 
mètes, sui*tout  vers  l'extrémité,  on  l'attribue  à  la  résistance  de 
l'éther,  dont  l'effet  est  d'autant  plus  prononcé,  que  les  parties 
de  la  comète,  sur  lesquelles  elle  agit,  sont  dans  un  plus  grand 
état  de  ténuité. 

133.  D'après  ce  qu'on  a  vu  j^lus  baut,  la  question  de  la 
lumière  des  comètes  est4oin  d'être  décidée,  et  l'on  ne  sait 
pas  positivement  si  elles  sont ,  oui  ou  non ,  lumineuses  par 
elles-mêmes.  Plusieurs  offrent  un  très-petit  noyau  ,  d'autres 
n'en  ont  pas.  Si  elles  ont  un  noyau  et  qu'elles  ne  soient  pas  lu- 
mineuses par  elles-mêmes,  elles  doivent  présenter  des  phases, 
comme  les  planètes.  Le  directeur  de  l'observatoire  de  Palerme 
a  dessiné  une  phase  à  la  comète  de  1819  ;  maïs ,  comme  cette 
phase  a  sa  concavité  tournée  vers  le  soleil ,  il  y  a  certainement 
eu  erreur ,  et  l'on  ne  peut  rien  conclure  de  cette  observation. 
Or  l'examen  attentif  d'une  comète ,  à  ses  divers  degrés  d'éloi- 
gnement ,  pourrait  décider  la  question ,  comme  on  va  l'indi- 
quer tout  à  l'heure ,  après  avoir  présenté  d'abord  quelques 
considérations  sur  l'intensité  des  corps  lumineux. 

134.  Concevons  un  point  lumineux  au  centre  d'une  sphère 
d'un  mètre  de  rayon  :  ce  point  enverra  des  rayons  lumineux , 
qui  seront  également  répartis  sur  la  surface  intérieure  de  la 
3phère.  Supposons  maintenant  une  seconde  sphère  de  deux 
mètres  de  rayon ,  et  concentrique  avec  la  première  :  les  mêmes 
rayons  émanés  du  point  lumineux  se  répartiront  également 
sur  la  surface  intérieure  de  la  seconde  sphère  ;  et,  comme  leur 
nombre  ne  change  pas ,  ils  seront  plus  écartés  sur  la  seconde 
sphère  que  sur  la  première ,  l'écartement  ayant  lieu  dans  le 
rapport  des  surfaces,  ou  du  carré  des  rayons.  La  même  loi  aura 
encore  lieu  pour  un  nombre  quelconque  de  sphères  concen- 
triques et  de  plus  en  plus  grandes.  Ainsi ,  les  rayons  lumineux 
seront  4  fois  plus  écartés  sur  une  sphère  de  2  mètres  de  rayon 
que  sur  celle  de  1  mètre ,  9  fois  plus  écartés  sur  une  sphère 
de  3  mètres  de  rayon ,  et  enfin  10  OOO  fois  plus  écartés  sur  une 
sphère  de  100  mètres  de  rayon.  Par  conséquent  ^  si  l'on  prend 
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sur  toutes  ces  sphères  des  portions  égales  en  surface,  pour 
comparer  la  quantité  de  lumière  qu'elles  reçoivent ,  on  voit 
que  9  si  cette  surface  constante  reçoit  10  000  rayons  à  la  dis* 
tance  de  1  mètre,  elle  ne  doit  plus  en  recevoir  que  |  ou  2500 
à  la  distance  de  2  mètres ,  que  ^  ou  1 1 1 1  à  la  distance  de  3 
mètres ,  etc. ,  et  enfin  qu'un  seul  rayon  à  la  distance  de  100 
mètres.  Le  nombre  des  rayons  reçus  par  une  surface  constante 
est  donc  en  raison  inverse  du  carré  de  la  distance  ;  et  e'es( 
précisément  ce  qui  a  lieu,  lorsqu'on  regarde  un  point  lumineux. 
La  pupille ,  conservant  la  même  grandeur  à  toutes  les  distances 
de  ce  point ,  remplace  les  surfaces  égales  prises  sur  les  sphères 
successives.  Ainsi,  la  pupille,  recevant  10  000  rayons  à  la  dis* 
tance  de  1  mètre,  ne  doit  plus  en  recevoir  qu'un  à  la  distance 
de  100  mètres.  Supposons  maintenant  deux  points  lumineux , 
au  lieu  d'un  seul  ;  comme  chaque  point  pris  isolément  donne  les 
mêmes  résultats ,  en  les  considérant  tous  deux  ensemble  on 
aura  des  résultats  doubles,  c'est->à-direque  le  nombre  des  rayons 
reçus  par  une  surface  constante ,  à  chacune  des  distances  suc- 
cessives ,  sera  le  double  du  nombre  fourni  par  un  seul  point  lu- 
mineux. Ce  nombre  deviendra  triple,  si  l'on  prend  trois  points 
lumineux ,  et  ainsi  de  suite  :  par  conséquent,  quel  que  soit  le 
nombre  des  points  lumineux  en  question,  les  nombres  de  rayons 
reçus  par  une  surfiace  constante ,  aux  distances  successives 

1,2,8 100,  décroîtront  toujours  dans  le  rapport  des 

nombres  10000,  2500  9 1111 , 1 ,  c'es^à-dire ,  seront 

toujours  dans  le  rapport  inverse  du  carré  des  distances.  Ainsi , 
la  loi  énoncée  peut  s'appliquer  à  un  assemblage  de  points  lumi- 
neux, et,  par  suite,  à  un  corps  ayant  des  dimensions  sensibles; 
d'où  il  résulte  qu'en  général  un  corps  lumineux  éclaire  en 
raison  directe  de  sa  surface,  et  en  raison  inverse  du  carré 
des  distances. 

135.  Cette  loi  de  photométrie  est  très-importante.  On  en 
conclut  immédiatement  qu'un  corps  lumineux  par  lui-même 
offre  toujours  la  même  intensité ,  à  quelque  distance  qu'on 
le  transporte.  £n  effet ,  pour  comparer  l'intensité  de  deux 
corps  lumineux,  supposons  qu'après  avoir  pratiqué  une 
petite  ouverture  dans  un  écran  placé  à  la  même  distance  des 


198  GOSMOGBAPHIB  (cOXPLBUENt). 

deax  corps,  on  regarde  successiyeinent  chaque  corps  à  tra- 
Ters  l'ouverture  :  on  apercevra  des  portions  égales  de  la 
surface  de  chacun  d'eux,  et  Ton  pourra  Juger  faeilemenk 
si  leur  lumière  offre  la  même  intensité.  Mais  si  l'on  trans- 
porte Tnn  des  corps  à  une  plus  grande  distance ,  la  por- 
tion qu'on  en  découvrira  par  l'ouverture  de  l'écran ,  et  ^  par 
suite,  le  nombre  des  points  lumineux  visibles  du  corps ,  aag- 
melitera  dans  le  rapport  du  carré  des. distances,  e'estrà-dire 
qu'il  ëera  quadruple  à  une  distance  double ,  neuf  fois  plus 
grand  à  une  distance  triple ,  .. ...  et  dix  mille  fois  plus  grand 
à  une  distance  centuple.  Or,  les  deux  rs^ports  précédents  étant 
précisément  inverses  l'un  de  rautt*e,  il  en  résulte  quê^  d'un 
côté,  l'œil  recevra  un  nombre  dé  rayons  lumineux  d'autant 
plus  grand  que  le  corps  sera  plus  éloigné ,  et  que  j  de  l'autre 
eèté ,  ces  rajroiis  se  trouvant  d'autant  plus  écai*tés  qite  la  dls^ 
tance  sera  plus  grande ,  l'œil  en  recevra  d'autant  moins  que 
le  corps  sera  plus  éloigné.  Par  ctmséquéiit ,  l'ifeil  recevra  réel- 
lement le  tnéme  nombre  de  rayons  lumineux ,  à  quelque  dis- 
tande  qu'on  transporte  le  corps  ;  d'oà  l'on  conclut,  selon  le  prin« 
eipè  énoncé ,  quil  offre  à  chaque  distance  la  même  intensité. 

136.  La  proposition  n'est  plus  vraie,  si  l'on  compare  uii 
eorps  lumineux  par  lui-même ,  comme  le  soleil,  avee  un  corps 
non  lumineux  par  lui-même ,  coilime  la  Itine ,  parce  que ,  à 
égalité  de  surface ,  ce  dernier  éclairera  moins.  Si  la  lUnâ  de- 
venait successivement  double,. triple,  etc.,  elle  éclairerait 
le  double ,  le  triple ,  etc.  ;  et  si  l'on  mettait  trois  cent  mille 
lunes  autour  de  la  terre ,  elles  ^éclaireraient  conjointement 
autant  que  le  soleil.  Mais  chacune  isolément^  étant  censée  nous 
offrir  le  même  disque  que  le  soleil ,  éclairera  trois  cent  mille 
fois  moins.  Le  soleil,  vu  d'Urànus,  sous-tendunanglede  loo'', 
et,  par  conséquent,  si  on  le  regarde  à  travers  un  écran  où  l'on 
aura  pratiqué  un  trou  de  100'' ,  on  lui  yerra  la  mêihe  clarté 
que  lui  voient  les  habitants  d'Urahus.  Ainsi  le  soleil ,  qtii  a  la 
même  intensité  de  lumière  par  rapport  à  la  terre  et  à  Uranus, 
n'est  pas  également  éclairant  par  rapport  à  ces  deux  planètes, 
parce  qu'il  les  éclaire  en  raison  de  son  étendue  apparente. 

1 87,  Examinons  maintenant  ce  qui  se  passe  lorsqu'on  re- 


CHAPITRE  ly.  19d 

garde  un  olyet  lumineux  avee  une  lunette  astronomicpie.  La 
lunette  est  munie  d'un  objectif  très -large  et  d'un  très-petit 
oculaire.  Toute  la  lumière,  qui  traverse  roI]|jectif,  détermine 
l'intensité  de  la  lumière  ,  et  la  courbure  de  l'oculaire  forme  le 
grossissement.  Ainsi  ^  nous  avons  les  moyens  de  faire  varier  i 
par  roiyectif ^  la  quantité  de  lumière,  et,  par  l'oculaire,  le 
grossissement  ;  car  il  suffit  de  changer  l'un  ou  l'autre  verre» 
Si  nous  prenons  un  objectif  plus  petit,  nous  diminuons  la  quan- 
tité de  lumière  reçue  de  l'objet;  si  nous  prenons  un  oculaire 
d'une  plus  grande  courbure,  nous  augmentons  les  dimensions 
de  cet  oi]y*et;  et  nous  pouvons  changer  à  la  fois  Tobjectif  et 
l'oculaire ,  de  manière  que  la  facilité  de  voir  l'objet  reste  la 
même,  c'est-à-dire,  qu'il  garde  pour  nous  la  même  intensité, 

1 38.  Pour  appliquer  ces  considérations  à  l'observation  d'une 
comète  quelconque^  cherchons  d'abord  comment  elle  disparaît 
après  avoir  été  visible,  tin  corps,  lumineux  par  lui-même,  ne 
peut  pas  disparaître  en  conservant  de  grandes  dimensions , 
mais  seulement  par  diminution  de  surface.  Si  la  comète  n'est 
pas  lumineuse  par  elle-mépae,  à  mesure  qu'elle  s'éloigne  du 
soleil ,  elle  doit  disparaître ,  non  par  diminution  de  surfaee  ^ 
mais  par  voie  d'affaiblissement.  Or,  les  anciennes  observations 
constatent,  en  effet,  q^e  la  comète  paraît  très-large  dans  la  lu- 
nette jusqu'au  moment  de  sa  disparition  ;  et  si  ces  observations 
étalent  complètes^  elles  résoudraient  parfaitement  la  question. 
Mais  on  croyait  alors  que  les  comètes  devenaient  de  plus  en  plus 
petites  en  s'éloignant  du  soleil ,  tandis  qu'au  contraire  elles  se 
dilatent  de  plus  en  plus  à^  mesure  qu'elles  s'en  éloignent  da- 
vantagCi  Un  tel  mode  d'observation  n'est  donc  pas  suffisant , 
et  il  faut  encore  s'assurer  si  l'affaiblissement,  que  doit  éprou- 
ver la  comète  par  suite  de  sa  dilatation ,  n'est  pas  capable  de 
la  faire  disparaître. 

On  sait  qu'une  comète,  dont  le  diamètre  est  1  lorsqu'elle 
se  trouve  sur  l'orbite  de  Vénus,  aura,  en  parvenant  à  l'orbite 
terrestre ,  un  diamètre  représenté  par  3 ,  puis  par  8  sur  l'or- 
bite de  Mars  5  et  par  28  sur  l'orbite  de  Jupiter.  Au  delà  de 
cette  dernière  orbite ,  elle  ne  tarde  guère  à  disparaître ,  ce  qui 
lui  arriye  encore  plus  souvent  en  deçà.  Il  s'agit  de  voir  si  sa 
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disparition  provient  de  i'éparpillement  on  de  l'affaiblissement 
de  sa  lumière.  On  examinera  donc ,  avec  une  lunette  d'un 
pouvoir  ordinaire,  la  comète  parvenue  à  l'orbite  de  Vénus. 
Alors,  sans  cbanger  l'objectif,  on  prendra  successivement 
d'autres  oculaires ,  de  manière  à  obtenir  les  grossissements 
3,  8  ,  28  ,  qui  correspondent  aux  dilatations  successives  que 
doit  éprouver  la  comète  en  parvenant  aux  orbites  de  la  terre , 
de  Mars,  et  de  Jupiter.  Ainsi,  par  un  simple  changement 
d'oculaire ,  on  fera  passer  successivement  la  comète  par  toutes 
les  variations  de  dimensions  qu'elle  doit  éprouver  réellement  à 
ces  distances  du  soleil.  Gomme  l'objectif  reste  le  même ,  la 
quantité  de  lumière  primitive  de  la  comète  se  trouvera  succes- 
sivement répartie  sur  un  plus  grand  espace ,  de  sorte  qu'on 
verra  toujours  la  comète  avec  le  grossissement  28.  Or,  si  plus 
tard  on  ne  la  voit  pas,  lorsqu'elle  sera  réellement  parvenue  à 
l'orbite  de  Jupiter,  ce  sera  une  preuve  concluante  qu'elle  n'est 
pas  lumineuse  par  elle-même  ;  car  elle  aura  perdu  plus  de 
clarté  que  si  elle  eut  été  réellement  dans  ce  cas.  Ainsi,  par  un 
simple  changement  d'oculaire ,  et  sans  employer  la  considéra- 
tion des  phases  qui  doivent  être  très-difficiles  à  observer  y  on 
peut  s'assurer  si  la  comète  est  ou  n'est  pas  lumineuse  par  elle- 
même.  On  comptait  beaucoup,  pour  résoudre  la  question,  sur  la 
dernière  apparition  de  la  comète  de  Hallëy  ;  néanmoins  les 
observations  faites  à  cette  époque  par  M.  Bessel ,  à  l'aide  d'un 
appareil  fort  ingénieux ,  n'ont  pas  avancé  la  solution  du  pro- 
blème. 

139.  Le  nombre  de  comètes  observées  jusqu'alors  est  d'en- 
viron 700 ,  et  Ton  a  déterminé  les  orbites  de  plus  de  1 50  d'entre 
elles.  On  sait  que ,  loin  de  se  mouvoir ,  comme  les  planètes , 
dans  le  même  sens  et  dans  des  plans  peu  inclinés  sur  l'éclip- 
tique^  elles  ont,  au  contraire,  des  mouvements  dans  tous  les 
sens  et  dans  des  plans  qui  offrent  toutes  les  inclinaisons  in- 
termédiaires entre  i'éclîptique  et  le  pôle  ;  de  sorte  qu'il  y  a 
autant  de  comètes  directes  que  rétrogrades.  Le  sens  du  mou- 
vement est  donc  également  facile  pour  les  comètes. 

Quant  à  leur  nombre  réel ,  si  l'on  compte  les  comètes  dont 
le  périhélie  est  compris  dans  les  orbites  successives  des  pla- 
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nètes,on  voit  que  c'est  l'orbite  de  Vénus  qui  en  contient  le  plus. 
Cette  orbite  étant  bien  plus  grande  que  celle  de  Mercure,  il 
n'est  pas  étonnant  qu'elle  en  contienne  davantage,  puisqu'on 
peut  voir  les  comètes  à  peu  près  aussi  bien  dans  l'une  que 
dans  l'autre.  Mais  au  delà  de  l'orbite  de  Vénus,  leur  nombre 
diminue  de  plus  en  plus,  à  mesure  que  l'on  considère  les  orbites 
des  planètes  de  plus  en  plus  éloignées  du  soleil.  Toutefois  cette 
diminution  est  apparente  et  non  réelle  ;  car  les  petites  comètes, 
qu'on  peut  bien  apercevoir  dans  la  portion  de  leur  orbite  située 
près  du  soleil ,  cessent  d'être  visibles  dans  le  voisinage  de  Ju- 
piter et  même  de  Mars  ;  et,  par  conséquent ,  nous  ne  pouvons 
apercevoir  toutes  les  petites  comètes  dont  le  périhélie  est  voi- 
sin de  l'orbite  de  Mars  et  surtout  de  Jupiter  :  on  n'en  a  même 
jamais  vu  au  delà  de  cette  dernière. 

En  outre ,  comme  la  vitesse  angulaire  des  comètes  diminue 
d'autant  plus  que  leur  périhélie  est  plus  rapproché  du  soleil , 
elles  offîrent  d'autant  plus  de  chances  pour  être  aperçues 
qu'elles  en  sont  plus  voisines ,  parce  qu'alors  elles  restent  plus 
longtemps  sur  le  même  horizon.  Donc ,  si  l'on  admet,  comme 
c'est  probable ,  que  la  création  des  comètes  a  été  aussi  facile 
à  la  limite  de  notre  système  qu'au  centre ,  en  comparant  les 
volumes  des  sphères  déterminées  par  les  orbites  des  planètes 
extrêmes ,  Mercure  et  Uranus ,  on  aura  très-approximative- 
ment  le  nombre  des  comètes ,  dans  cette  hypothèse.  Or,  on 
connaît  aujourd'hui  30  comètes  qui  ont  leur  périhélie  contenu 
dans  l'orbite  de  Mercure ,  dont  le  rayon  moyen  dépasse  peu 
la  60^  paitie  de  celui  d'Uranus.  Donc ,  puisque  les  volumes 
des  deux  sphères  sont  comme  les  cubes  des  rayons ,  on  aura 
la  proportion  1  :  60^  ::  30  :  a?  =  6  480  ooo.  On  obtient  donc 
ainsi  plus  de  6  millions  pour  le  nombre  des  comètes.  Si  main- 
tenant on  considère  toutes  les  causes  qui  ont  pu  nous  dérober 
des  comètes,  dont  le  périhélie  est  contenu  dans  l'orbite  de  Mer- 
cure ,  on  voit  qu'il  eût  été  possible  de  trouver  une  limite  en- 
core bien  plus  considérable.  Lambert  admet ,  dans  ses  Lettres 
cosmologiques ,  que  le  nombre  des  comètes  croit  seulement 
comme  les  surfaces  des  sphères  déterminées  par  les  orbites 
planétaires,  ce  qui  donne,  pour  les  planètes  extrêmes ,  la  pro- 
portion 1 :  60'  :  :  80  :  â;  .=  108  ooo. 
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Mouvements  réels  de  là  TÈftRE  Et  î)es  étoiles. 


s  1.  —  Mouvementé  néel»  ée  Ai  téife. 

140*  Nous  ne  vouIods  pas  revenir  ici  sur  les  preuves  des 
mouvements  réels  de  la  terre,  qui  ont  été  sufQsamment  étabiis 
dans  le  6"  chapitre  de  notre  Cosmographie.  Nous  remplirons 
seulement  plusieurs  lacunes  ^  faites  à  dessein  pour  nous  renfer- 
mer dans  le  programme  de  l'université,  et  dont  la  prineipale  est 
relative  à  la  détermination  de  la  vitesse  de  la  lumière,  d'où  ré- 
suite  le  phénomène  de  l'aberration,  fournissant  la  seule  preuve 
directe  du  mouvement  de  translation  de  la  terre.  Toutefois 
nous  commencerons  par  donner  une  idée  du  système  des  épi- 
cycles  ,  par  lequel  les  anciens  expliquaient  les  stations  et  les 
rétrogradations  des  planètes,  et  nous  éclaircirons  par  une 
figure  Texplication  indiquée  succinctement  dans  notre  Gosmo- 
graphie« 

^  Stations  et  rétrogradations  des  planètes. 

141*  L'irrégularité  du  mouvement  des  corps  célestes ,  ainsi 
que  les  statiotis  et  les  rétrogradations  des  planètes ,  ont  été 
connues  de  tout  temps.  De  là  les  anciens  distinguaient  deux 
sortes  d'inégalités  dans  les  mouvements  des  planètes  :  l'une  ^ 
nommée  première  inégaiilé^  relative  au  défaut  d'onjfor- 
mité  du  mouvement;  l'autre,  nommée  seconde  ifiégàlUéi 
relative  aux  stations  et  aux  rétrogradations.  Les  anciens  i 
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-^e  eemme  le  priiuil^  oiyet  des  §diûk  dé  la 
^^  *e  tous  les  mouvemento  célestes  s'exécu- 

Dar  suite  ^  plaçaietit  la  terre  Immobile 
\  outre  ^  le  oerele  étant  la  plus  noMâ 

^    'V,  planètes  ne  pouvaient  décHre  que 

''*.,  't^  ^  ^f  cle  autour  de  là  terre.  Enfin  j  le 

*  ^^  étant  le  plus  simple  de  tous  les  moure* 

#  welestes  ne  pouvaient  ea  avoiir  d'àutèe.  G'esl 

.es  qu'ils  avaient  imaginé  le  système  ées  épi^ 

.l' expliquer  16s  liiduvements  eélestes; 
a  (fisfi  86)  T  là  terre,  et  AB  l'orbite  printipale  d'une  pla- 
.supérieure^  telle  t[ue  Mars.  La  planète  ne  circulait  pas 
sur  cette  orbite  ^  mais  parboUralt  uniformément  fine  autre 
ciroonférentse ,  dont  le  coitre  décrivait  l'orbite  principale,  et 
qui,  pour  cette  raison ,  s'appelait  un  épicycie.  Cet  épieyeld  se 
déplaçait  parallèleiiient  à  lui-mèsiesur  la  grande  èircooférence^ 
p'il  parcourait  de  même  uniformément  ;  et  quand  son  centre 
avait  fait  un  demi-tolir ,  la  planète  en  fivait  également  fait  un. 
Lorsque  la  planète  se  trouvait  au  point  P  lé  plus  élevé  de  l'é* 
picycle,  et ,  par  conséquent,  dans  sa  position  la'  plus  éloignée  de 
la  terre,  les  mouvements  de  la  planète  et  de  l'épicyde  avalent 
lieu  dans  le  même  sens  ;  alors  ces  deux  mouvements  venant  à 
8'ig'outer,1a  vitesse  apparenté  de  la  planète  était  direeteet  la  pluls 
grailde  possible.  Le  cen^tre  de  l'épicyde  s'âvançant  Sur  son  or- 
bite, le  mouvemeiit  de  la  planète  sur  son  épicyde  devenait  de 
plus  en  plus  oblique  par  l'apport  au  rayon  inené  do  t^QiUt  T^  et, 
par  suite,  noa  inouvement  apparent  était  de  nioink  en  moins 
augmenté ,  de  sorte  que  sa  vitesse  directe  paraissait  dimîiiuei^. 
Puis  il  venait  un  instant  où  le  mouvemeiit  de  la  plaUètè,  sur  son 
épié^rcle ,  étant  dirigé  suivant  la  tangente  à  l'épicyde  meiiée 
par  le  poilit  T ,  la  planète  n'avait  plus  d'autre  mouvement  ap^ 
parmt  que  celui  dé  son  épicyde.  Bientôt  api^ès ,  le  mouvemeilt 
de  la  planète^  dans  son  épicyde,  ayant  lieu  en  sens  contraire 
du  mouvement  de  ce  cercle ,  le  mouvement  apparent  direct  .de 
la  planète  diminuait  de  pliis  en  plus ,  jusqu'à  ce  qu'il  fut  dé> 
truit  :  alors  la  planète  paraissait  statiotinaire  pendant  un  cer- 
tain tempB«  Mais  bientôt  le  mouvement  de  la  planète,  dans  son 
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épicyde,  devenant  moins  oblique,  l'emportait  sur  celui  du  centre 
de  répiçycle  ;  et  comme  ils  étaient  dirigés  en  sens  contraires 
Tun  de  l'autre ,  la  planète  semblait  prendre  un  mouvement  ré- 
trograde, dont  la  vitesse  s'accroissait  de  plus  en  plus,  jusqu'à 
ce  que  le  centre  de  l'épicycle,  ayant  décrit  une  demi<<;iroon- 
férence,  fût  arrivé  au  point  B.  Alors  la  planète  avait  aussi 
décrit  la  moitié  de  son  épicyde,  et  se  trouvait  au  point  p,  dans 
sa  position  la  plus  rapprochée  de  la  terre,  de  sorte  que  soadia- 
lAètre  apparent  atteignait  le  maximum.  Au  delà  du  point  B , 
les  mêmes  phénomènes  se  reproduisaient  exactement  dans  un 
ordre  inverse,  et,  par  conséquent,  toutes  les  apparences  étaient 
symétriques  par  rapport  au  diamètre  AB.  Tel  est  le  fond  du 
système  des  épicydes,  combiné  d'ailleurs,  pour  chaque  pla- 
nète supérieure,  avec  ses  conjonctions  et  ses  oppositions. 

Quant  aux  deux  planètes  inférieures ,  les  anciens  les  fai- 
saient mouvoir  en  sens  direct  sur  des  épicydes,  dont  les  centres 
décrivaient  annuellement ,  et  dans  le  même  sens ,  des  cercles 
autour  de  la  terre ,  en  admettant  qu'à  l'époque  de  leur  con- 
jonction avec  le  soldl,  elles  étaient  au  point  le  plus  bas  de  leur 
épicyde. 

Ce  système  explicatif  des  stations  et  rétrogradations  des  pla- 
nètes ^  déjà  connu  du  temps  d'Apollonius ,  célèbre  géomètre , 
fut  perfectionné,  vers  l'an  130  de  notre  ère,  par  Ptolémée 
d'Alexandrie,  dont  il  prit  le  nom.  Mais,  à  mesure  que  les  obse^ 
vations,  devenues  plus  précises,  faisaient  découvrir  une  nou- 
velle in^litédans  les  mouvements  planétaires,  on  était  obligé 
de  multiplier  les  épicydes ,  qu'on  entassait  l'un  sur  l'autre* 
Ainsi,  on  ajouta  d'abord  un  troisième  cercle,  dont  le  centre 
parcourait  la  seconde  circonférence  ;  on  en  mit  ensuite  un  qua- 
trième parcourant  de  même  la  troisième  ;  ainsi  de  suite.  Dans 
ce  système,  rien  ne  déterminait  la  grandeur  absolue  des  rayons 
du  cercle  principal  et  des  épicydes  ;  et  il  suffisait  de  connaître  le 
rapport  de  ces  rayons.  Comme  le  rayon  de  la  première  circon- 
férence surpassait  la  somme  de  tous  les  autres  rayons ,  le  mou- 
vementapparent  de  Tastre,  autourdela  terre,  se  composait  d'un 
mouvement  moyen  uniforme,  et  de  plusieurs  inégalités  dépen- 
dant du  rq^port.des  rayons  avec  les  mouvements  des  centres. 
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Ainsi ,  le  mouvement  apparent  d'une  planète  pouvait  se  repré- 
senter exactement,  avec  toutes  ses  inégalités,  en  multipliant  et 
choisissant  d'une  manière  convenable  les  rapports  dont  il  dé- 
pendait. 

Dans  tons  les  cas ,  en  appelant  R  le  rayon  du  cercle  prin- 
cipal ,  r  le  rayon  de  l'épicycle,  t;  et  Y  la  vitesse  moyenne  de 
la  planète  et  du  soleil ,  et  enfin  e  l'élongation  de  la  planète  à 
l'époque  de  la  station ,  on  a  la  proportion 


r  :  R  :  :  t?  :  V  î?»  sin*  e  +  V»  cos»  c, 

d'où  l'on  conclurait  le  rayon  r  de  l'épieycle^  si  l'on  connaissait 
la  distance  moyenne  R  de  la  planète  à  la  terre ,  puisque  i;,  Y,  e 
sont  fournis  par  l'observation. 

142.  Ce  système  représentait  bien  les  mouvements  appa- 
rents des  planètes ,  mais  non  leurs  variations  de  distance , 
que  les  anciens ,  privés  de  lunettes  et  de  micromètres,  étaient 
dans  l'impossibilité  d'observer.  Aussi  cette  explication  y  réelle- 
ment ingénieuse ,  mais  physiquement  ridicule,  tombe  d'elle- 
même  ,  puisqu'elle  ne  rend  pas  compte  des  variations  des  dia- 
mètres apparents ,  si  sensibles  dans  la  lune.  Le  système  subsista 
toutefois,  enveloppé  dans  les  ténèbres  du  moyen  âge,  jusqu'à 
Copernic ,  né  à  Thorn  en  Prusse ,  qui ,  choqué  de  la  compli- 
cation des  épicydes  de  Ptolémée,  chercha  dans  les  écrits  des 
anciens  une  explication  plus  simple.  Il  trouva  dans  Piutarque 
et  dans  Aristote  que  les  Pythagoriciens  plaçaient  le  soleil  au 
centre  du  monde,  et  faisaient  tournerautourdeluila  terre  et  les 
planètes.  Cette  opinion  se  trouva  réalisée  par  l'application  qu'il 
en  fit  à  toutes  les  observations  astronomiques  connues.  Il  avait 
remarqué  d'ailleurs  que  toutes  les  planètes  décrivaient  leurs 
épicydes  avec  la  même  vitesse  que  le  soleil  décrit  son  orbite  ; 
par  suite,  il  trouva  plus  naturel  de  supposer  les  épicydes 
annuellement  décrits  égaux  à  Torbite  solaire ,  et  il  vit  que 
le  mouvement  composé  des  planètes ,  dans,  le  système  des 
épicydes,  se  réduisait  alors,  en  définitive,  à  faire  tourner  uni- 
formément les  planètes  autour  du  soleil.  En  effet,  soientOf^.  87) 
T  la  terre ,  A  une  position  queleonque  de  l'épicyde  d'une  pla- 
pète,  AP  9on  rayon ,  P  le  lien  de  la  planète  à  un  instant 
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qoeloonqild,  et  TS  le  rayon  de  l'ori>ite  solaire,  leqad  égale  ÀP. 
CoBiœe ,  d'après  le  système  des  épieydes ,  la  droite ,  qui  joint 
le  centre  de  i'épicyele  à  la  planète,  est  toig'ours  parallèle  au 
rayon  vecteur  du  soleil ,  si  par  le  point  T  on  mène  TS  parallèle 
à  PA,  le  point  S  sera  la  portion  du  soleil ,  lorsque  la  planète 
sera  en  P.  Donc ,  si  Ton  mène  les  Hgqes  SP  et  TA ,  la  figure 
AP&T  sefann  parallélogramme,  et  l'on  aura  toujours  P8=AT  : 
d'où  il  résulte  que  la  planète  décrit  unifonfiément,  auteur  du 
soleil ,  un  cercle  dont  1^  rayon  égale  la  distance  moyenne  de  la 
planète  à  la  terre. 

Dès  lors ,  les  épieycles  de  Ptolémée  s'évanouirent ,  et  doper- 
nip  poMi^  le  vrai  système  du  monde ,  sous  le  titre  de  Révolu- 
tions célestes.  Cet  ouvrage  parut  quelque  temps  avant  sa  mort, 
apriyée  k  fâge  de  71  ans. 

14e.  Au  reste,  Inobservation  attentive  des  mouvements  cé- 
lestes eoninit  immédiatement  au  résultat  obtenu  par  Gopernic. 
D*ahfird ,  les  phases  des  deux  planètes  inférieures,  étudiées  au 
télescope,  prouvent  évidemment  qu'elles  se  meuvent  autour  du 
soleil.  Suivras,  par  exemple ,  le  mouvement  de  Vénus ,  dont 
les  phases  sont  plus  s^uiibles  en  raison  de  sa  grosseur.  Le  soir, 
à  r^^ue  06  elle  se  rapprodie  du  soleil ,  elle  présente  un  crois- 
sant lumîneHXy  4<>nt  les  deux  pointes  sont  tournées  du  côté  op- 
posé à  eet  astre,  c'est-^-dire,  vers  Torient  ;  les  Jours  suivants, 
la  largeur  du  croissant  diminue  de  plus  en  plus,  à  mesure  que 
Vénus  se  rapprodie  du  soleil ,  jusqu'à  ce  qu'elle  disparaisse. 
Quelque  temps  iqprès,  V^us,  ayant  dépassé  le  soleil,  reparaît  le 
mafem  avant  lui;  alor^  elle  otite  un  croissant  lumineux,  dont  les 
pointes  sont  encore  tournées  du  côté  opposée  eet  astre,  c'e^-à- 
dise,  vers  rocddent.  A  mesure  que  Vénus  s'éloigne  du  soleil, 
(a  phase  lumineuse  augmente  jusqu'à  former  un  demi-cercle  ; 
puis  la  plimète  se  rapproche  du  soleil ,  et  la  partie  édairée  de 
BQQ  disque  augmente  progressivement,  jusqu'à  ce  qu'ayant 
rejoiirt  c^  astre ,  elle  nous  paraisse  tout  à  Mt  pleine.  Après 
l'avoir  dépassé,  Vénus  réparait  le  soir  à  Poccldent  ;  puis  son 
dliqi|e  s'éehu^sre  à  mesure  qu'elle  s'en  éloigne,  Jusqu'à  ce  qu'il 
soif  séduit  au  demi-eercie  ;  alors  elle  s^en  rapproche ,  et  Ton 
voit  m  BspEâdnlre  ia  même  série  de  phénomènes  ;  d'oè  il  est 
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imposable  de  Be  pai  eenelnve  que  Y^fm  se  meut  waHmv  dn 
soleil  dans  une  orbite  qui  n'embrassis  pas  la  terire  ;  oap  autre- 
ment, la  planète  viendrait  quelquefois  en  D|^§iq|iti0a  avec  le 
soleil.  Il  «1  est  de  méipe  de  l^ereure. 

Nous  avons  vu  (Cosmographie,  n^  146)  ccmiment  en  pouvaili 
détepotner  la  distanee  de  Jupiter  au  soleil  et  à  la  terre,  an 
moyen  des  éelipses  d*un  de  ses  satellites.  Si  l'on  répète  cette  opé^ 
Fation  pous  an  grand  nom))|*e  d'éolipses ,  on  trouve ,  d'aprèfif 
les  distances  de  la  planète  au  soleil  ainsi  déterminées ,  qu'elle 
déf^rit  aulour  de  est  astre  une  orbite  prepcpie  eirculaire*  La 
dlstano§  de  Satupie  se  eondut  pareillement  des  apparitions  et 
des  dispasitipns  sueeessiyes  de  mm  anneau ,  ee  qui  eonduit  an 
même  résultat.  Enfin,  on  obtient  encore  le  même  ràiultat  pour 
Mars ,  en  ealculant  ses  distanoes  aux  époques  du  plus  grand 
resserrement  de  son  disque  (119).  Par  emiséquent,  au  moyen 
des  seules  apparenees,  on  peut  arrive^  à  la  proposition  époneée 
plps  baqt,  que  k^  pitmèies  déerivent  de$  orbites  presque 
cireuktirês  auimtr  du  soleil^  cet  astre  entraînant  avec  lui» 
dans  ia  révolution  réelle  ou  amarante  autour  de  la  terre ,  les 
eentyes  ou  tes  foyers  des  orbite^. 

il  est  ^  reniarquer  qu'un  observateur,  situé  dans  une  jfitL" 
nète  quelconque ,  apercevrait  exactement  les  mêmes  appareur 
ees,  et  pourrait  supposer ,  au  moins  avec  autant  déraison, 
que  le  soleil,  cen^é  de  tous  les  mouvements  planétaires ,  en- 
traîne avec  lui  tous  ces  autres  auteur  de  sa  planète.  Pourquoi 
donc  cette  supposition  serait^Ue  p|u8  fondée  à  nofre  égard  ? 

144.  Mais  quelles  seront  les  appariées  pour  un  obse)?va|;0Qr 
irïtué  à  la  surfBice  même  du  soleil  ?  Celui-là  verra  la  ter f e  et  les 
autres  planètes  se  mouvoir  constamment  d'oecident  en  ori^t, 
avec  une  vitesse  d'autant  i^oindre  qu'elles  seront  plus  élgiguées, 
et  d'après  des  lois  communes,  les  trois  lois  4e  Kepler.  Skmastrû* 
nomié  sera  extrêmement  simple,  et  débarrassée  des  illusions 
qui  entravent  celle  des  observatecirs  sitpés  sur  les  plauptes. 
Non-seulement  il  ne  verra  pas  les  stations  et  les  rétrogradjitiims 
de  fous  ces  coi^,  mais  il  n'en  aura  même  aneune  i^ée,  an 
âioiî»  par  des  ebservatiras  directes ,  gpelque  min^tieusis 
ipi^enei^  l^Mssenl  ^^ ,  e\  ce  ne  sera  qu^apcès  avoir  ponasé  }a 
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sdence  an  plos  haut  degré  de  perfectionDement  dont  elle  soit 
susceptible,  qa*il  pourra  peut-être  alors,  par  un  raffinement  de 
subtilité ,  supposer  l'existence  de  ces  bizarreries  excentriques , 
qui  frappent,  au  premier  abord,  les  regards  des  observateurs 
planétaires. 

145.  Nous  avons  exposé  dans  le  cours  de  Cosmographie, 
n®  174  à  176 ,  comment  les  stations  et  les  rétrogradations  des 
planètes,  inexplicables  dans  l'hypothèse  du  mouvement  du 
soleil ,  résultaient  immédiatement  de  la  différence  des  mouve- 
ments relatifs  des  planètes  et  de  la  terre.  Pour  rendre  l'expli- 
cation plus  facile  à  saisir ,  nous  allons  la  reproduire  pour  une 
planète  supérieure,  Jupiter,  par  exemple,  en  marquant  sur  une 
figure  les  positions  successives  de  cette  planète  et  de  la  terre. 

Soient  (jff^.  38)S  lesoleil,  centre  des  mouvements  planétaires, 
BCDE ....  l'orbite  de  la  terré ,  et  B'^IXË'. . . .  celle  de  Jupiter. 
Cette  planète ,  mettant  près  de  douze  ans  à  parcourir  son  or- 
bite, dopt  le  rayon  moyen  est  environ  cinq  fois  aussi  grand  qae 
le  rayon  de  l'orbite  terrestre,  aura  une  vitesse  réelle  moindre 
que  celle  delà  terre,  et  dans  le  rapport  des  racmes  carrées  des 
distances ,  selon  la  loi  de  Kepler.  La  terre  parcourt  sur  son 
orbite  263  200  myriamètres  par  jour ,  tandis  que  Jupiter  n'en 
parcourt  que  116  300  dans  le  même  temps.  Donc,  les  lon- 
gueurs absolues  des  arcs  pàrcounis  sur  les  deux  circonférences 
dans  des  temps  égaux ,  comme  la  durée  d'un  jour ,  sont  plus 
grandes  sur  l'orbite  de  la  terre  que  sur  celle  de  Jupiter. 
Par  conséquent ,  si  nous  prenons ,  sur  la  première ,  des  arcs 
BC,CD,D£,...  égaux  entre  eux,  pour  représenter  les  déplace- 
ments journaliers  de  la  terre,  les  mêmes  déplacements  ^ront 
représentés  sur  l'orbitede  Jupiter  par  des  arcs  ffC',C'D',]yË',... 
aussi  égaux  entre  eux,  mais  plus  petits  que  les  arcs  de  Tor- 
bite  terrestre.  Supposons  maintenant  que,  la  terre  se  trouvant 
en  B ,  Jupiter  soit  en  B'  ;  nous  le  rappcurterons  en  un  point  de 
la  sphère  céleste  tel  que  B",  déterminé  par  son  iotersection  avec 
le  rayon  visuel  dirigé  de  B  en  B'.  Ce  point  B"  sera  une  étoile 
ou  un  point  voisin  de  certaines  étoiles,  les  seuls  corps  auxquels 
nous  puissions  rapporter  les  mouvements  célestes.  La  terre 
passant  de  B  en  C ,  Jupiter  ira  de  B'  en  C  ;  alors  nous  rappor- 
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terons  sa  nouvelle  position  en  C"  sur  la  sphère  céleste,  et  son 
mouvement  nous  paraîtra  direct.  La  terre  allant  ensuite  de  G 
en  D  j-  Jupiter  viendra  en  D' ,  nous  le  verrons  en  D''  sur  la 
sphère  céleste ,  et  nous  lui  attribuerons  encore  un  mouvement 
direct.  Mais  la  terre  commençant  peu  à  peu  à  s'interposer  plus 
directement  entre  le  soleil  et  Jupiter,  il  arrivera  un  moment 
où  Tobliquité  du  mouvement  de  la  terre,  par  rapport  au  rayon 
visuel  mené  vers  Jupiter^  compensera  exactement  l'excès  de  sa 
vitesse;  de  sorte  que  les  deux  extrémités  de  ce  rayon  avance- 
ront en  même  temps,  Tune  par  l'effet  du  mouvement  de  la 
planète,  l'autre  par  l'effet  du  mouvement  de  la  terre  ;  alors  ce 
rayon  visuel  se  déplacera  parallèlement  à  lui-même.  Ainsi  la 
terre  allant  de  D  en  E^  pendant  que  Jupiter  va  de  D' en  £' ,  si 
la  ligne  la  plus  ohliqueDË,  par  rapportau  rayon  visuel,estplus 
grande  que  la  ligne  la  moins  oblique  D' E',  et  dans  le  même  rap- 
port que  les  vitesse^,  les  rayons  DD',  EË' seront  parallèles.  On 
sait  que  deux  parallèles,  comprises  entre  deux  parallèles ,  sont 
égales  ;  mais  si  au  lieu  de  placer  deux  parallèles  entre  les  pre- 
mières, on  place  deux  lignes  inégalement  inclinées  ^  elles 
pourront  être  inégales.  Or ,  c'est  ce  qui  arrive  ici  ;  les  rayons 
parallèles  embrassent  sur  les  orbites  de  la  terre  et  de  Jupiter 
des  espaces  inégaux,  qui  sont  dans  le  rapport  des  vitesses.  Ces 
deux  rayons  parallèles  allant  aboutir  à  un  même  point  de  la 
sphère  céleste,  à  cause  de  son  grand  éloignement,  Jupiter  nous 
paraîtra  immobile  pendant  toute  la  durée  du  parallélisme  des 
rayons ,  et  il  y  aura  station.  Ce  phénomène  remarquable  arri- 
vera donc  quelque  temps  avant  l'opposition.  La  terre  et  Jupiter, 
conjtlnuant  à  se  déplacer ,  viendront  l'une  en  F ,  lautre  en  F'  ; 
alors  Jupiter  se  projettera  sur  la  sphère  céleste  en  un  point  F'' 
en  arrière  du  point  £" ,  et  nous  jugerons  qu'il  a  rétrogradé. 
La  terre  vient  ensuite  au  point  G  ;  Jupiter,  se  trouvant  alors 
en  G' ,  se  projette  en  G'' ,  et  nous  paraît  avoir  continué  son 
mouvement  rétrograde.  Après  l'opposition ,  le  mouvement  ré- 
trograde continue  encore ,  mais  en  diminuant  de  vitesse ,  à 
mesure  que  le  mouvement  de  la  terre ,  devenant  plus  oblique 
parrapportaurayon  visuel  dirigé  vers  la  planète,  altère  moins  le 
mouvement  réel  de  Jupiter.  Enfin,  la  rétrogradation  cesse  tout 
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À  fait,  \ùX¥m  1*  twr^  Bftfvient  eçà  \l^  po^t  K  W  gnf^  l'ft|)R9Wté 
cje  Tare  Kt,  par  rapppd  ?m  rj^yop  vis^rt  4ingé  ^«^Ç*  Ji^F^W  ? 
^nyi^ime  ezaet^^t  l'^:i^cè^  de  |a  yit«$£»e  de  1^  ten^fi  ;  aio^^ 
ifss  cfiyQp»  v^ueti  I^K' ,  hV  deviçnnf nt  pa^paUèleii ,  comme  la 
pi^efnière  fpis  ;  de  là  résulte  la  seconde  $t^ti9n  de  Jupiter,  fla- 
9uite  Ie9  4^^  litres  oontinuant  â|  se  mottvçûr  dans  leur^  orbi- 
tes ,  Jupit^  nom  piiraU  fivoir  rçpri$  son  mouvement  direct. 
Les  statioi\s  apparente»  de  Jupiter  sont  donc  une  cQus>éqaenee 
oécessairç  du  mouvement  de  translation  4^  la  terre  avec  unç 
vitesse  plus  grande  que  celle  dç  J[upiter  0ans  sou  orbite ,  et 
d^ivfnt  arriver  quelque  temps  avant  et  ap^ès;  l'opposition ,  ce 
gui  e^t  pl^^ment  confirmé  par  \^  calcul. 

i4fi.  Lo^rsqu'oin  epfl£(mme  de  la  poudre,  on  prodoit  de  la 
lumière  et  du  sop.  Si  Ton  est  voisin  du  lieu  de  |'e:i(périence ,  ie 
son  frappe  l'oreille  en  même  temps  que  l£\  lumière  frappe  les 
regards.  Mais  si  l'on  est  éloigné,  pix  apçrçpjt  la  lumière  avant 
^'çntendre  le  bruit  ^e  l'e^pip^ioi^*  A^^U  ^à  vitesse  de  la  lu- 
mière est  plus  grande  quç  c^le  <^u  son. 

I^upposons  dçux  o^rvs^teurs  situés  ^  la  plu/f  grande  dis- 
tance d'pù  ils  puisant  s'apercevoir ,  et  munis  de  montres  ou 
cbronqmft^re;^  l^ieu  rçglé^.  L'ui^  d'eux  note  e^ac^ent  à  quelle 
secondç  il  nj^et  te  (en  ^  la  poudre  {  \%\x^q  note  de  mên^  à  quel 
^nstsifit  il  s^pejççoit  la  lumière.  L^  GQjipp{|eaj^,n  de^  résultats 
Qiçptre  ^les  ^eui^  ob;$erYateurs  ont  noté  la  même  sieeoip^çl^. 
ï)e  là  i^.  ^e  faxiX  p^s  couclure  que  la  vitesse  de>  la  km^çre  est 
Infiuiç;  ^  q\ais  seuleç^ent  que  la  distance  des  observ^^teurs  est 
Ujoe  b^e  tro^p  petite  pov^  servir  à  li^  détermiuç^-  ?À  le  secoE4 
observateur  notç  i^  même  l'içu^t^pt  più  U  eiç^teu^  1^  b^nit  de 
l'explosion,  09  trouve  quç  la  vite^  d;U  son  est  de  sa?  mètres 
par  seconde.  Cette  vitesse  est  up,  pe^  plus  faible  que  l£^  vitesse 
iu^tiale  4'nn  bpniiet  ^  24  (4op  métras  ]^r.  seconde ,  à  la  charge 
4e  2  l^il.  > ,  et  ^  le  ^^\^X  conservait  ï^  même  vitesse  doiit  il 
est  aniiué  ^  sortant  4e  i^  bp|ich(9  ^e  la  pièce ,  (m  serait  frappé 
avai^t  4'^tçn^e  ^  l^ruit  de  l'e^j^sio^  y  u^iis  cppme  te  lN>uiet 
per^  ^  ^^b9(^e  instant  ue^  partie  df  ^  m  "^Jl^m  W^  ^  ctejuUe 
effet  4^  ^  W^Pm  ^^^M  ççfiSWf  49,  VtWM  te  swi  *BFive 
aijbut|YW<ite^»^- 
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Galilée  avait  imaginé  un  pneeédé  fort  idgénieux  pour  déter- 
miner la  vitesse  de  la  lumière  y  sans  ebronomètre.  Il  avait 
placé  deux  observateurs  sur  des  émlneoees  distantes  d\in  demi-> 
myriamètre.  Chacun  d'eux  était  muni  d^in  fanal  et  d'un  écran. 
Chaque  fanal  étant  eaehé  par  l'écran ,  un  observateur  devait 
d'abord  laisser  tomber  son  écran ,  et  l'autre  pardU^neot ,  dès 
^^I  apercevrait  la  lumière  du  premier  fànal.  Le  second  de* 
vait  ensuite  lever  son  écran ,  et  le  premier  lever  le  si^  dès 
qu'il  n'apereevraiiphis  lefonal,  ainsi  de  snite.  Or ,  ebaque  Ibis 
les  écrans  tombaient  et  se  levaient  ensemble ,  de  sorte  que  lec^ 
deux  lumières  paraissaient  en  même  temps  et  dlsporalssai^t. 
en  même  temps  aux  yeux  de  Galilée  qui  les  observait.  De» 
académies  dllalie  firent  ré|>étep  ces  expénenees  en  grand  sut 
des  montagnes  distantes  de  4  myriamètres  ^vlroii.  Les  réM»l« 
tats  furent  exactement  les  mêmes ,  et  l'on  crut  que  la  vitesse^ 
de  la  lumière  était  infinie. 

147.  Yoyons  s'il  n'est  pas  pos^ble  de  se  procurer  une  base 
d'opérations  assez  grande  pour  que  la  transmission  de  la  lu> 
mière  exige  un  Intervalle  de  temps  appiréciable.  Sup^sons 
qu'une  personne  étant  située  en  0  (j<?^.  a9  ) ,  un  événement 
arrive  en  un  point  A  situé  à  une  d»tanee  AO.  Un  courrier 
part  aussitôt  du  point  A  pour  lui  en  porter  la  nouvelle  au 
point  O.  ^i  le  courrier  avait  une  vitesse  ii^ie,  0i>  aurait, 
par  son  arrivée  en  0 ,  l'instant  précis  de  Tévéoement  ;  mais 
s'il  met  un  certain  temps  à  parcourir  la  distance  AO  ,  il  y 
aura  «ne  diflér^ce  entre  l'instant  de  révénement  en  A  et  ee^ 
lui  de  l'arrivée  du  conriéer  en  0.  ^opposons  qu'un  second 
événement  arrive  en  A  après  le  départ  du  premier  courrier , 
et  qu'on  second  eenrriev  parte  aussitôt  pour  en  port^*  la  neu^ 
veàie  en  O^  l'mlervaile,  entre  les  dates  de  l'arrivée  des  deux 
eoorrierS)  donnera  la  durée  du  temps  écoulé  entre  les  époques 
d»  deux  évén^ixienta.  Si  le  second  événement  y  au  lieu  d'ar-^ 
mer  au  point  A,  arrive  en  un  point  B  plue  éh»gaé  du  point  û, 
ladiffér«Qice  des  datea  de  l'arrivé^  des  deux  eouvriers  dom^era 
im  temps  ptust  long  que  l'intervalle  réel  écoulé  entre  [e&  époques  > 
desdeux  événements,  fom  l'avoir  exaetement  par  cette  soussc 
tÉBsptiqn  y  ïh  fauds<|it  ^e  1a  second  ooiurrier  ettpDôjoAi ,  poB»i 
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parcourir  BO ,  le  même  temps  qae  le  premier  emploie  pour 
parcourir  AO.  Or,  le  temps  que  le  second  courrier  met  à  par- 
courir BO  excède  celui  que  le  premier  met  à  parcourir  AO ,  de, 
tout  le  temps  nécessaire  au  second  pour  parcourir  la  diffé- 
rence d'espace  entre  BO  et  AO,  c'est-à-dire ,  BA.  Donc  la  dif- 
férence entre  les  dates  de  l'arrivée  des  courriers  surpasse  l'in- 
tervalle des  événements  du  temps  nécessaire  au  second  courrier 
pour  parcourir  la  distance  des  points  de  départ. 

Supposons  maintenant  que  le  premier  événement  soit  arrivé 
en  B  et  le  second  en  A,  la  date  à  laquelle  on  apprendra  le 
premier  événement  en  0  excédera  l'instant  de  cet  événement 
de  tout  le  temps  que  le  premier  courrier  met  à  franchir  la 
distance  BO.  De  même,  la  date  à  laquelle  on  apprendra  le 
second  événement  en  0 ,  excédera  son  époque  de  tout  Je 
temps  que  le  second  courrier  met  à  venir  de  A  en  0.  Donc  la 
différence  des  dates  de  l'arrivée  des  courriers  sera  plus  petite 
que  l'intervalle  entre  les  époques  des  événements  de  tout  le 
temps  que  le  second  courrier  aurait  mis  à  parcourir  la  dis- 
tance BA  des  points  de  départ  ;  car  cette  différence  donnerait 
précisément  l'intervalle  des  événements ,  si  les  deux  courriers 
parcouraient  dans  le  même  temps  leurs  routes  de  B  en  O  et  de 
A  enO. 

Ainsi ,  selon  que  le  premier  événement  arrive  en  A  ou  en  B, 
c'est-à-dire,  plus  près  ou  plus  loin  du  point  0 ,  la  différence 
des  dates  de  l'arrivée  des  courriers  est  plus  grande  ou  plus 
petite  que  l'intervalle  de  temps  écoulé  entre  les  événements  ; 
et  l'excès  est  égal  au  temps  que  le  courrier  met  à  parcourir  la 
distance  des  points  de  départ.  Donc,  si  l'on  suppose  que  riDter- 
valle  de  temps  écoulé  entre  les  événements  soit  le  même  dans 
les  deux  cas ,  en  retranchant  la  différence  D' des  dates  de  l'ar- 
rivée des  courriers  dans  le  second  cas,  de  la  différence  D  des 
mêmes  dates  dans  le  premier  cas,  le  nombre,  qu'on  trouvera 
par  cette  soustraction,  donnera  précisément  le  double  du 
temps  que  le  courrier  met  à  parcourir  la  différence  des  points 
de  départ ,  ce  qui  fera  connaître  sa  vitesse.  On  le  voit  très- 
clairement  à  l'aide  d'une  petite  formule  qu'on  obtient  en  repré- 
sentant par  I  l'intervalle  des  événements,  et  par  Y  le  temps  que 
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le  courrier  met  à  parcourir  la  distance  des  points  de  départ. 
On  trouve  alors  D  =  1+ V  dans  le  l**"  cas ,  et  D'  =  I  —  V 
dans  le  second;  de  là  on  déduit ,  par  voie  de  soustraction  , 
D— D'  =  2V,  d'où  résulte  pour  la  vitesse  du  courrier 

2 

148.  Appliquons  ces  principes  aux  éclipses  des  satellites  de 
Jupiter.  Soit  (fig.  40)  S  le  soleil,  centre  des  deux  orbites  TR  de 
la  terre,  et  ABA'B'  de  Jupiter.  Prenons  d'abord  la  planète  vers 
Topposition  0,en  deux  points  A  et  B  situés  à  égale  distance  de 
la  terre  en  T.  Le  courrier,  qui  porte  à  l'observateur  terrestre  la 
nouvelle  de  chaque  éclipse ,  est  le  dernier  rayon  de  lumière 
parti  du  satellite  au  moment  où  il  disparaît  dans  le  cAne  d'om- 
bre. Puisque  AT  est  égal  à  BT ,  chaque  courrier  met  ici  le 
même  temps  pour  arriver  à  la  terre ,  et  l'intervalle  entre  les 
dates  de  l'arrivée  des  courriers ,  ou  l'intervalle  apparent,  es 
égal  à  l'intervalle  réel  entre  les  éclipses.  La  moyenne  entre 
ces  deux  observations  donne  l'instant  précis  de  Téclipse  à  l'op- 
position O,  qui  est  le  premier  événement.  Prenant  ensuite  la 
planète  vers  la  conjonction  C,  et  observant  encore  deux  éclipses 
en  deux  points  A',  B',  à  égale  distance  de  la  terre  en  T,  Tinter- 
valle  apparent  égalera  de  même  l'intervalle  réel  entre  les  éclip- 
ses, et  la  moyenne  entre  les  observations  donnera  l'instant  de 
l'éclipsé  à  la  conjonction  C ,  qui  sera  le  second  événement. 
Dans  la  pratique ,  le  moment  précis  de  l'éclipsé  ne  se  déter- 
mine pas  en  notant  l'arrivée  du  dernier  rayon  de  lumière  parti 
du  satellite  au  moment  où  il  disparait  dans  le  c6ne  d'ombre  , 
mais  en  prenant  la  moyenne  de  la  durée  totale  de  l'éclipsé 
(Cosmographie,  n®  143).  Cette  durée  moyenne  a  la  même  valeur, 
soit  que  Jupiter  se  trouve  plus  rapproché  de  la  terre ,  comme 
à  l'opposition ,  ou  plus  éloigné  d'elle,  comme  à  la  conjonction. 
D'ailleurs ,  pour  avoir  IMnstant  précis  de  i'éclipse  à  l'opposi- 
tion 0 ,  on  a  comparé  l'éclipsé  en  A  avec  l'éclipsé  en  B ,  points 
à  égale  distance  de  la  terre,  et  pour  avoir  l'instant  de  l'éclipsé 
à  la  conjonction  G ,  on  a  comparé  l'éclipsé  eu  A'  avec  l'éclipsé 
en  F,  qui  sont  de  même  à  égale  distance  de  la  terre.  L'obser- 
vation suivie  des  éclipses  des  satellites  de  Jupiter  montre  qu'il 


314  COSMOGBAPHIB  (gOICPLÉHENt). 

arrive  un  grand  nombre  d'éclipsés  entre  celle  de  l'opposition 
et  celle  de  la  conjonction^  qui  sera,  par  exenaple,  la  centième 
après  oelk'-Gi)  et  pourra  être  assimilée  au  second  événement 
dont  le  courrier  apporte  la  nouvelle.  Or ^  quand  le  second  évé- 
nement arrive  plus  loin  que  le  premier  ,  Tintervalle  de  leurs 
dates  surpasse  l'intervalle  réel  des  événements  de  tout  le  temps 
nécessaire  pour  parcourir  la  difiérence  des  distances.  Ainsi,  la 
différence  entre  l'instant  où  le  second  courrier  vient  annoncer 
la  centième  éclipse  ou  celle  de  la  conjonction ,  qui  est  le  second 
événement ,  et  l'instant  où  le  premier  courrier  a  annoncé  la 
première  éclipse  ou  celle  de  l'opposition,  qui  est  le  premier 
événement ,  surpasse  l'intervalle  réel  entre  ces  deux  événe- 
ments de  tout  le  temps  nécessaire  au  second  courrier  ^  c'est-à- 
dire,  à  la  lumière,  pour  franchir  la  différence  de  distance 
entre  les  lieux  des  deux  événements ,  ou  le  diamètre  de  l'or- 
bite terrestre.  C'est  notre  premier  résultat  D  >  ou  la  différ^iee 
des  dates  de  l'arrivée  des  courriers ,  le  second  événement  étant 
plus  éloigné  que  le  premier.  Prenant  ensuite  l'éclipsé  de  la 
conjonction  pour  le  premier  événement ,  et  l'éelipse  de  l'op- 
position ,  ou  la  centième  après  celle  de  la  conjonction ,  pour 
le  second  événement ,  si  l'on  note  les  instants  de  ces  deux 
éclipses ,  la  différence  des  instants  sera  moindre  que  l'inter- 
valle réel  entre  les  deux  éclipses ,  et  de  tout  le  temps  que  la 
lumière  met  encore  à  parcourir  le  diamètre  de  l'orbite  ter- 
restre. C'est  le  second  résultat  J)\  ou  la  différence  des  dates 
de  l'arrivée  des  courriers  |  le  second  événement  étant  plus 
rapproché  que  le  premier.  Maintenant ,  comme  le  temps  né- 
cessaire à  la  lumière  pour  parcourir  le  diamètre  de  l'orbite 
terrestre  entre  par  excès  dans  le  premier  résultat  I),  par  dé- 
faut  dans  le  second  résultat  D' ,  et  que  l'intervalle  réel  de 
temps  écoulé  entre  les  deux  éclipses  à  la  conjonction  et  à  l'op- 
position est  le  même  dans  les  deux  cas ,  il  en  résulte  que  si 
l'on  retranche  D' de  D,  la  différence  ne  contiendra  plus  le 
temps  réel  entre  les  deux  événements ,  et  sera  précisément 
égale  au  double  du  temps  nécessaire  à  la  lumière  pour  par- 
courir le  diamètre  de  l'orbite.  Donc  la  moitié  de  cette  dif- 
férence exprimera  la  vraie  valeur  du  temps  que  la  lumière 


laM  %  ^nt'èokAt  le  dlaDiètirë  de  l'orbite  terrestre^  lét  iévà^  j^r 
e&tiiéitneiit  ^  sa  yftl^Étàè. 

Déè  observations  reflétées  à  àitKrsed  réprises ,  avejc  les  Éoihs 
les  plus  mintatiisux ,  ont  fait  roir  qa'en  retraneliant  të  seébtid 
résultai;  dit  premier  ]  6ti  obtenait  82'53"^  d  t)ôUr  différence; 
DbttG  la  IttifUétë  feibj^léië  ëë  temps  pour  parcourir  lé  double 
an  diamètire  de  i'bAite  té^rlBStre)  et  ^  pdi-  suite,  16'2B'')  4  j)dur 
parcourir  ce  diamètre ,  ou  B'îi"\  3  pour  àllë^  dU  Soleil  à  Ift 
terre,  ce  iltfi  fait  SIO  Sl9  irë  itiëtrëS  par  êelsOndë  ^  en  jlre- 
nàttt  15  soottëb  ittyHamèlrës  ti<)ur  la  distafiëé  du  soleil,  et 

810  348  l4b  mëtirel  en  ^t-èn«tit  15  soi  48S;S939  in:f1riftriltitMI 
pdur  éettë  distance^  alors  ealbuléëatèë  le  nlydndela  teitte  Mi« 
Béë  si^héHitué  et  équttsLiënte  à  l'elllpèoldë.  Oh  petit  doub  dire 
l[tie  la  VitëSSë  dé  la  lumière  est ,  en  noihbré  iroiid  ^  fbrt  d^tpro^ 
«hée  de  81  oéo  ttiytiamèttès  ^ar  Së^buBé.  Il  n'est  pâS  ëtUiitiant 
ipie  Galilée ,  dpératit  sut  UUë  base  a*un  inyriattlètre  \  n'tUt  pd 
constater  de  difftreiibë  ^tre  les  époques  de  seS  bbSettciiionS. 
Ces  hilSonnemënti  t»eUVëiit  aisément  s'ëtprimer  pair  déS 
fbrinules  trës-Siéples,  ({uien  Irendént  l'edbhaîtiëmedt  plUi  fà^ 
cile  à  saisir.  Sbiënt  I  l'instant  de  Tbbservation  dé  réctipiê 
en  A ,  f  son  temps  vrai  ^  t;  la  titesse  de  la  lumiètti  ou  le  tëmpè 
qu'elle  emploie  pdUr  aller  de  A  en  T  ^  et  soient  i^,  t^  v\  lëS 
quantités  analogues  pour  la  seconde  observation  en  B  ;  on  aurft 
i^%=t—t+'d—v.  Or  AT=2BT,donct>'=t?.  Il  resté 
donc  V^-i:i=:V —%\  c'èst-à^itë  «ïuô  l'intertàlle  réel  de  deux 
éclipses  â  égale  distance  de  roppoilition  est  égal  à  rinterralle 
de  temps  appattibt  \  indépendamment  de  la  vitesse  de  la  lu- 
mière ,  comme  od  Tavatt  trouvé.  Il  ed  est  de  même  pour  les 
deux  éclipses  à  égale  distance  de  la  cofajbnction.  Soient  main«^ 
tenant  I ,  T ,  T ,  et  1'^  T',  V'^  IfeS  mêmes  quantités  ddnt  il  s'agit^ 
mais  pour  l'éclipsé  à  Toppositioti  et  pour  Celle  à  1(1  eonjonetidn. 
Le  premier  résultat  qUi  a  été  représenté  par  D^  sera  donné 
parDnrr— I=r-.T-f.(r— V).  Soient  enflnr,T",  V'V 
les  mêmes  quantités  pour  Téclipse  à  l'opposition  venant  après 
celle  de  Id  conjonction  précédente ,  le  second  résultat  D'  sera 
donhépariy:=r  — l't^T"— T-|-(V"— r).OrV":^Vi 
et  T"  ^  r  ::^  t'  —  T)  puisque  l'intervalle  réel  entre  les  écltp- 
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ses  dé  l'oppositioD  et  de  la  conJoDCtioii  est  égal  à  rintervalle 
réel  T' — T  entre  les  éclipses  de  la  conjonction  et  de  Toppo- 
sition.  Donc ,  si  Ton  retranche  le  résultat  D' du  résultat  D ,  on 
aura  D— D'=(V'— V)-(V-V')=(V'—V)-f-(V'— V)  = 
2{\'^\)  ;  c'est  la  qnantitéqu'onatrouvéeégaleà33'52%8, 
qui  est  donc  le  temps  que  la  lumière  met  à  franchir  le  double 
du  diamètre  de  l'orbite  terrestre  ;  par  conséquent ,  elle  met 
8'  1 3'',  2  à  venir  du  soleil  à  la  terre. 

149.  C'est  en  167^  que  l'astronome  danois  Rœmer,  com« 
pai:ant  les  observations  d'éclipsés  de  satellites  faites  depuis  plu- 
sieurs années  consécutives,  s'aperçut  que  vers  l'époque  de 
l'opposition,  où  la  terre  est  dans  la  partie  de  son  orbite  la  plus 
voisine  de  Jupiter,  les  éclipses  des  satellites  arrivaient  plus 
tôt  que  ne  le  comportait  le  calcul ,  tandis  que  vers  l'époque 
de  la  conjonction ,  où  la  terre  est  le  plus  loin  de  Jupiter,  les 
éclipses  arrivaient  plus  tard.  Rœmer,  mettant  en  parallèle 
les  différences  des  distances  de  Jupiter  à  la  terre  avec  les 
différences  des  instants  des  éclipses  donnés  par  l'observation 
et  par  le  calcul ,  vit  qu  à  une  différence  de  distance  égale 
au  diamètre  de  l'orbite  terrestre  correspondait  une  différence 
de  temps  égale  à  16' 26'',  4,  et  qu'ainsi  la  lumière  n'avait 
pas.  une  vitesse  infinie  comme  on  le  croyait  jusqu'alors , 
mais  égaleà3102i9  I78mètres  par  seconde,  ou  31  000  my- 
riamètres ,  en  nombre  rond. 

150.  Pour  faire  voir  comment  cette  vitesse  a  pu  servir  à 
prouver  le  mouvement  de  translation  de  la  terre ,  concevons 
un  prisme  creux  (Jig,  41  )  dont  les  bases  supérieure  et  infé- 
rieure soient  percées  de  deux  ouvertures  A  et  B  situées  sur 
une  même  verticale.  Si  l'on  fait  tomber  verticalement  de  petits 
corps  par  l'ouverture  A ,  ces  corps ,  après  avoir  traversé  le 
prisme  supposé  en  repo^,  iront  sortir  par  l'ouverture  B.  Mais 
si  le  prisme  se  meut  parallèlement  à  lui-même  de  gauche  à 
droite  ,  au  moment  où  l'un  des  petits  corps  arrivera  en  A ,  il 
sera  dévié  de  la  verticale  AB ,  et  s'infléchira  dans  la  direction 
AG.  Il  faudra  donc ,  pour  que  le  corps  puisse  sortir ,  incliner 
le  prisme  de  telle  sorte  que  le  petit  trou  vienne  en  G  ;  et  si  le 
prisme  se  meut  de  droite  à  gauche,  il  faudra  l'incUner  de  ma- 
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Dière  qae  Touvertore  B  Tienne ,  non  en  G ,  mais  en  D.  Ainsi , 
en  supposant  qa'un  corps  tombe  verticalement  du  point  A 
selon  la  verticale  YB,  si  Ton  remplace  le  prisme  par  un  tutie 
creux  se  mouvant  parallèlement  à  lui-même  de  droite  à  gauche 
dans  le  sens  DG ,  et  incliné  suivant  AD  dans  le  rapport  des 
vitesses  du  corps  et  du  tube,  le  corps  descendra  librement 
de  A  en  B ,  en  parcourant  Taxe  du  tube  dans  le  même  temps 
que  le  tube  lui-même  mettra  pour  venir  occuper  la  position  BS 
parallèle  à  AD.  Alors  un  observateur,  qui  se  déplacerait  con- 
jointement avec  le  tube,  en  se  croyant  immobile,  rapporterait 
au  tube  le  mouvement  du  corps ,  qu'il  jugerait  être  arrivé  dans 
la  direction  BS  au  lieu  de  la  direction  réelle  BY,  d'où  résul- 
terait pour  le  corps  un  angle  de  déviation  apparente  égal 
à  YBS.  C'est  exactement  par  la  même  raison  que  si  la  pluie 
Yient  à  tomber  verticalement  y  pendant  qu'on  est  en  repos*  et 
abrité  par  le  dessus  d'une  voiture  immobile  et  ouverte  en 
avant ,  ou  seulement  par  un  large  chapeau ,  on  ne  reçoit  pas 
une  seule  goutte  au  visage  ;  tandis  que,  si  la  voiture  marche, 
OQ  si  l'on  court ,  la  pluie  frappe  le  visage  et  semble  tomber 
obliquement,  de  la  même  manière  que  s'il  venait  à  s'élever  un 
vent  animé  de  la  même  vitesse  qui  chassât  la  pluie  contre 
une  personne  immobile.  Ge  résultat  d'expérience  est  dû  à  la 
même  cause  que  le  phénomène  de  V aberration  de  la  lumière  j 
qui  consiste  à  nous  faire  paraître  les  astres  dans  un  lieu  un 
peu  différent  de  celui  qu'ils  occupent  réellement. 
*    Nous  ne  reviendrons  pas  sur  l'explication  du  phénomène 
et  sur  la  détermination  de  l'angle  d'aberration  sufBsamm^t 
détaillées  dans  notre  Gours  de  Cosmographie ,  n®l78àl81; 
l'analyse  s'accorde  avec  l'observation ,  pour  prouver  que  la 
lumière  est  déviée  par  le  mouvement  de  la  terre.  Cette  dévia- 
tion, qui  semblait  d'abord  peu  de  chose  à  cause  de  la  petitesse 
des  erreurs  qu'elle  produisait,  est  devenue,  par  le  génie  de 
Bradley  qui  la  découvrit ,  et  le  premier  eu  reconnut  la  source , 
l'unique  preuve  mathématique  du  mouvement  de  la  terre , 
seulement  établi  jusqu'alors  par  d'immenses  probabilités. 
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^^^  (Sonsiêéf'àïions  stàr  ta  vitesse  des  rayons  tuihiiièki. 

151.  Dans  ee  qui  préeède ,  nous  B'avottft  considéré  que  la 
vitesse  dont  jouit  la  lumière  eu  émanant  des  eorps  eélestes. 
Or ,  l'expérience  montre  qu'elle  éprouve  deâ  ttiodifleiltioiii 
notables  en  traversant  des  eorps  transparents  ^  tell  que  llss 
verres  des  lunettes  astronomiques.  Ges  observatioitl  eonsis^ 
tent  ^  en  général  ^  à  déterminer  l'instant  où  lé  centre  des  astres 
est  caetké  par  les  fils  mierométriqiies  plaeés  daji^  left  Idnlitlies; 
Ces  fils  sont  mobiles  avec  la  terre  ^  mail  leUr  positimi  sur  la 
surftiee  est  connue.  Faisons  d'abord  abltraetion  des  verres  des 
lunettes  ^  et  supposons  qu'un  observateur  regsDrde  une  étbilé 
à  travers  un  tube  dont  l'axe  soit  déterminé  par  des  fils  très- 
fins  placés  en  croix  à  ses  extrémités.  Lorsque  l'étoile  est 
cachée  derrière  les  intersections  des  fils ,  la  direction  réelle 
de  l'axe  du  tube  bst  précisément  celle  de  la  résultante  des  deux 
vitesses  de  la  terre  et  de  la  lumière  dans  l'espace;  Si  mainte- 
nant on  syoutie  des  verres  au  tube  ^  la  direction  du  rayon  lu- 
mineux ,  parti  de  l'étoile  cabhée  par  les  fils ,  étant  perpendi- 
culaire à  la  surface  des  verres  y  ce  rayon ,  en  péiiétrant  daiis 
le  verre ,  conservera  sa  première  direction;  seulement,  d'a- 
près les  lois  de  la  réfraction,  la  lumière  augmenteira  de  vitesse 
en  tlraversànt  le  verre,  mais  bile  reprendra  sa  vitesse  primi- 
tive aussitôt  après  en  être  sortie. 

152.  C'est  en  attribuant  une  vitesse  de  31  000  tnyriatiiètres 
par  seeonde  à  la  lumière  directe  envoyée  par  les  étoiles  à  la 
terre,  que  ùous  avons  trouvé  20",  25  pour  la  valeur  de  l'angle 
d'aberration ,  et  que  nous  eti  avons  déduit  le  déplacement 
annuel  des  étoiles  j  lequel  ne  peut  s'expliquer  que  par  la  corn* 
binaison  dti  mouvement  annuel  de  la  terre  et  du  mouvement 
de  la  lumière,  tous  deux  pi-ouvés  par  ce  dé^laeeibent,  et  d'une 
manière  incontestable.  Or ,  la  vitesse  de  la  lumière  a  été  dé* 
terminée  par  les  éclipses  des  satellites  de  Jupiter,  qui,  n'é- 
tant pas  lumineux  par  eux-mêmes ,  ne  peuvent  nous  envoyer 
une  lumière  directe ,  mais  seulement  due  lumière  réfléchie  ; 
et  il  est  naturel  de  demander  si  la  lumière  réfléchie  a  la  même 
vitesse  que  la  lumière  directe.  D'abord,  le  phénomène  de  l'a- 


berration  pr^ove  ^nt  «  dans  iés  deut  etts,  eëlte  vitentt  est  la 
méine^  car  c'edt^  combinant  là  vitesse  die  31  OOO  fnyriàmétrës 
par  seconde,  donnée  par  la  lumière  réfiyéchie ,  que  noué  avotis 
trouvé  la  và^itàble  valeur  du  déplacement  annuel  des  étoiM , 
dû  à  la  combinaison  de  la  viMsb  dé  la  lumière  directe  avee  la 
vitesse  de  là  terrei  Maiis  on  pfeut  le  prouver  û  priori  par  des 
expéri^ces  positives  que  nous  dlDns  rapporter ,  après  avoir 
présenté  quelques  considérations  sur  la  nature  de  la  lumière, 
l&d.  Dans  l'état  actuel  de  la  science ,  il  n'j^  é  que  deux 
systèmes  pour  ^pliquer  la  lumière.  L'un  ^  qui  est  celui  de 
Nev^ton  et  qu'on  appelle  le  système  de  fémissien ,  suppose 
la  lumière  composée  de  particules  très-ténues  émanées  de  la 
substance  même  du  soleil  ou  des  étoiles  ^  qui  les  projettent 
sans  retour  dans  toutes  les  directions  de  l'espace^  L'autre  y  dit 
le  système  des  ondulations  y  et  qui  a  été  successivement  ap- 
puyé par  Descartes ,  Ëuler ,  Huyghens ,  Grimaldi  5  puis  enfln 
solidement  établi  par  Fresnel ,  suppose  que  la  substance  lumi- 
neuse est  un  éther  subtile  j  ayant  une  existence  indépendante 
des  corps  lumineux  ^  de  la  même  manière  que  l'air  a  une  exis- 
tence indépendante  des  corps  sonores.  Cette  substance,  dans  la 
même  hypothèse  ^  est  uniformément  répandue  autour  des  corps 
lumineux^  et  n'est  pas  plus  de  la  lumière  que  l'air  en  repos  n'est 
du  son.  Le  corps  lumineux,  éprouvant  une  vibration ,  produit 
une  ondulation  dans  la  substance  lumineuse  i  c'est-à-dire  que 
tous  les  points  de  cette  substance,  qui  sont  à  égale  distance 
d'un  certain  point  du  corps  lumineux,  éprouvent^  de  la  part 
de  ce  point ,  un  mouvement  d'allée  et  de  retour  ^  qui  consiste 
dans  des  déplacements  très-petits  alternatifs ,  les  éloignant  du 
corps  lumineux  dans  un  instant,  et  les  rapprochant  de  la  même 
quantité  dans  l'instant  suivant  ^  déserte  que  les  périodes  d'al- 
lée  et  de  retour  se  répètent  un  grand  nombre  de  fois  dans  un 
temps  très-court,  et  dans  toutes  les  directions,  autour  du  point 
lumineux.  Ainsi ,  dans  cette  hypothèse ,  un  corps  incan- 
descent est  dans  le  même  état  qu'une  cloche  qui  vibre.  Celle-ci 
produit  dans  l'air ,  qui  est  une  matière  pondérable,  une  vibra- 
tion qui  affecte  l'oreille  et  qu'on  appelle  son;  l'autre  pro- 
duit dans  l'éther  ^  qui  est  une  substance  impondérable ,  uûe 
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YiiNratiaii  qai  affecte  roeil  et  qu'on  appelle  lumière.  Partout  où 
il  y  a  delà  lumière,  il  y  a  de  Téther.  Ainsi,  i'éther  est  répandu 
dans  Fespaee  indéfini  qui  sépare  la  terre  des  étoiles  les  plus 
éloignées,  et  remplit,  en  outre,  tous  les  intervalles^ue  laissent 
entre  eux  les  atomes  pondérables. 

Le  système  de  l'émission  était  généralement  adopté  Jusqu'à 
ees  derniers  temps  ;  mais  il  compte  aujourd'hui  peu  de  parti- 
sans, les  physiciens  s'étant  ralliés  au  système  des  ondulations, 
depuis  les  belles  expériences  de  Fresnel  sur  la  lumière.  Au 
reste ,  ces  deux  systèmes  reviennent  à  peu  près  au  même, 
quant  à  Texpiication  des  phénomènes  généraux  de  l'aberra- 
tion. Mais  il  y  a  une  légère  différence ,  quant  aux  résultats 
numériques,  parce  que,  dans  le  système  des  ondulations, 
la  propagation  de  la  lumière  a  lieu  avec  une  égale  vitesse  dans 
toutes  les  directions ,  le  corps  lumineux  étant  immobile  ou 
en  mouvement,  tandis  que  dans  le  système  de  l'émission,  la 
vitesse  de  la  lumière ,  dans  le  sens  du  mouvement  du  corps 
lumineux,  surpasse  la  vitesse  de  la  lumière,  dans  le  sens  opposé 
à  ce  mouvement ,  du  double  de  la  vitesse  du  corps  ;  ce  qui , 
d'après  les  résultats  d'observations  relatives  à  certaines  posi- 
tions de  la  terre ,  dans  le  phénomène  de  l'aberration ,  a  porté 
un  coup  presque  mortel  au  système  de  l'émission ,  qui  n'ex- 
plique pas  non  plus ,  aussi  bien  que  celui  des  ondulations,  les 
phénomènes  d'interférences. 

154.  Reprenons  maintenant  la  question  de  la  lumière  con- 
sidérée comme  directe  et  comme  réfléchie ,  et  concevons  un 
rayon  lumineux  tombant  sur  un  verre  à  faces  parallèles.  Le 
rayon ,  à  son  entrée  dans  le  verre,  va  se  réfracter  en  augmen- 
tant de  vitesse ,  c'est-à-dire ,  se  rapprocher  de  la  perpendicu- 
laire menée  par  le  point  d'incidence  à  la  surface  du  verre. 
Arrivé  à  la  seconde  face  du  même  verre ,  il  sort  en  s'écartant 
de  la  perpendiculaire ,  et  de  la  même  quantité  dont  il  s'était 
rapproché  en  entrant,  de  sorte  qu'il  redevient  parallèle  à  sa  di- 
rection primitive ,  et  reprend  sa  première  vitesse.  Si  la  seconde 
face  du  verre,  au  lieu  d'être  parallèleà  la  première,  lui  est  obli- 
que, le  rayon  lumineux ,  api*ès  avoir  traversé  le  verre,  n*est 
phis  parallèle  à  sa  première  direction.  Visant  à  l'aide  d'un  verre 
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ainsi  façonné  ou  prisme ,  soit  sur  la  lune ,  soit  sur  le  soleil , 
soit  sur  les  planètes ,  soit  sarles  étoiles ,  on  a  constamment, 
avec  le  même  prisme,  le  même  angle  de  déviation.  Cet  angle 
reste  encore  le  même ,  si  Ton  vise  sur  nn  objet  terrestre  lumi- 
neux quelconque ,  même  sur  un  ver  luisant.  Or,  l'angle  de 
déviation  dépend  de  la  vitesse  de  la  lumière  dans  l'un  ou  dans 
l'autre  système ,  de  sorte  qu'il  diminue  quand  la  vitesse 
augmente ,  et  il  n'y  a  pas  d'autre  manière  d'expliquer  la  ré- 
fraction. Donc  la  lumière  d'un  objet  quelconque,  se  réfractant 
de  la  même  manière  que  celle  de  la  lune ,  des  planètes ,  du 
soleil  et  des  étoiles,  a  aussi  la  même  vitesse  de  31  000  myria- 
mètres  par  seconde.  Donc  la  lumière  directe  a  la  même  vitesse 
que  la  lumière  réfléchie. 

155.  Il  serait  curieux  de  savoir  si  les  rayons  diversement 
colorés,  contenus  dans  la  lumière  blanche ,  ont  également  la 
même  vitesse.  Lorsqu'un  rayon  blanc  lumineux ,  qui  est  plus 
délié  qu'un  lil  d'araignée ,  vient  à  traverser  un  prisme ,  il 
s'élargit  en  se  réfractant,  parce  qu'il  y  a,  dans  la  lumière 
blanche,  des  rayons  qui  ne  sont  pas  également  réfrangibles  ou 
déviables  (47).  Ces  rayons ,  diversement  colorés ,  existaient 
tous  dans  le  rayon  blanc  ;  car  en  les  réunissant  par  voie  de 
réflexion ,  on  reproduit  la  lumière  blanche.  Maintenant  nous 
avons  déterminé  la  vitesse  de  la  lumière  par  l'observation  du 
dernier  rayon  lumineux  venu  d'un  satellite  de  Jupiter  au  mo- 
ment où  il  s'éclipsait.  Or,  Jupiter,  projetant  derrière  lui,  dans 
une  direction  opposée  à  celle  du  soleil ,  un  cône  d'ombre  dé- 
terminé par  les  rayons  à  la  fois  tangents  extérieurement  aux 
deux  astres,  produit  en  outre,  en  dehors  du  cône  d'ombre,  une 
pénombre  déterminée  par  les  rayons  tangents  intérieurement. 
L'effet  de  cette  pénombre  est  d'empêcher  la  disparition  et  la 
réapparition  du  satellite  d'être  instantanées.  Gomme  la  lunette 
à  double  image  ne  donne  pas  de  coloration  sensible  avec  une 
faible  lumière ,  elle  n'a  jamais  pu  en  produire  pour  les  satel- 
lites de  Jupiter  situés  près  du  cône  d'ombre  ;  de  sorte  qu'ils 
ne  peuvent  être  d'aucun  secours  pour  savoir  si  les  rayons  di- 
versement colorés  ont  des  vitesses  différentes.  L'étoile  chan- 
geante ,  nommée  Argol  ^  parait,  tantôt  de  seconde ,  tantôt  de 
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quatrième  granteir  ;  la  âiitanoe  qui  ncnu  en  sépare  étant  très- 
ocnsidérable ,  pour  peu  que  les  rayons  diversement  chlorés 
n^eosseat  pas  la  même  vitesse,  cm  peorrftit  espérer  que  dans 
certains  moments  Tétolle  paraîtrait  ronge  on  bleae ,  et  e'est  ce 
qu'on  n^a  jaqiais  observé.  On  peut  donc  jusqu'à  présent  regar- 
der comme  probaUe  que  la  vitesse  des  rayons  diversem^it 
colorés  est  la  mépie ,  ou  à  très-p^  prés. 

156.  Oi^  peut  augmenter  ou  diminuer  la.  vitesse  de  la  lu* 
mière.  Far  exemple ,  lorsque  la  ter<re  se  meut  dans  la  direetion 
d'une  étoile  située  0ans  le  plan  de  Técliptique ,  et  s'avance 
vers  elle ,  e^st  comme  si  Ton  ^joutait  la  vitesse  de  l'observa- 
teur à  la  vitesse  de  la  lumière  de  l'étoile.  Au  contraire,  quand 
la  terre  est  revenue,  six  mois  après,  dans  ladirectkm  de  l'étoile 
et  s'en  éloigne ,  c'est  comme  si  l'on  diminuait  la  vitesse  de  la 
lumière  de  ('étoile ,  et  d'une  quantité  égale  à  la  vitesse  de 
i'obi^Fvateqr.  Mais  quand  la  vitesse  de  la  lumière  augmoite, 
la  déviation  qu'elle  éprouve  en  traversant  un  prisme  diipinue, 
et  réeiproquenent.  Ayant  donc  calculé ,  dans  le  système  de 
l'émission ,  la  quantité  dont  l'angle  de  déviation  devait  dimi- 
nuer, lorsque  la  terre  marchait  vers  l'étoile ,  et  celle  dont  il 
devait  augmenter,  six  mois  après,  lorsque  la  terre  fuyait  l'étoile, 
on  trouva  que  eette  quantité  devait  aller  à  ao''.  Ainsi  les  obser- 
vations liattes  avec  le  prisme  sur  la  lumière  de  l'étoîle  dans  ees 
deux  positions  de  la  terre,  à  six  mois  l'une  de  l'autre ,  devaient 
donner  une  différence  de  eo''  ou  l' sur  la  vitesse  moyenne.  Or, 
on  ne  put  constater  la  plus  légère  différence.  Ce  Ait  très-impiur- 
tant,  et  tout  à  lait  contraire  au  système  de  l'émission ,  devait  l'n- 
néantk.  liais  (m  l'a  eneore  un  peu  défendu ,  en  admettant  que 
le  rayon  de  lumière  renfermait  toutes  sortes  de  rayons  de  diffé- 
rentes vitesses,  qu'il  n'était  pas  impûssîble  que  noire  œil  aperçût 
seutement  les  rayons  d'une  certaine  vitesse  déterminée,  etew 
Or ,  toutes  ces  hypottièses  sont  peu  pvobabks^  et  le  phéno-» 
mène  dont  il  s'agit,  s'expliquait  très*bien  dans  le  système  dea 
cnâ^lationa ,  où  la  vitesse  de  la  hunière  est  égale  dans  tontea 
les  directionft,  indépendamment  du  monvem^t  ou  du  reposa  dtt 
corps  lumineux,  esA  une  preuve  as  plus  en  sa  faveur. 

U2.  On  dit  >  en  génécal,  que  le^  pbénomèaes  du  sysfeèaw 
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du  monde  sont  \^  W(^^^  4^0$  Xvx^Çi  ^  â^ns  l'autre  hypothèse 
du  mouvement  ou  de  Timmobilité  de  la  ferre.  Cela  ne  serait 
absolument  exact  que  si  la  vitesse  de  la  lumière  était  infinie. 
Car,  sielte  n'est  pas  infinie,  Fétoile,  qui  nous  envoie  sa  lu- 
mière ,  sera  successivement  visible  à  son  lever,  au  méridien 
et  à  son  coucher,  selon  que  la  terre,  censée  mobile ,  aura,  par 
l'effet  du  mouvement  de  rotation ,  amené  l'horizon  dont  il 
s'agit  dans  le  prolongement  de  l'étoile ,  ou  l'aura  rendu  per- 
pendiculaire à  cette  direction  ;  tandis  que  si  la  terre  est  immo- 
bile, et  que  l'étoile,  en  décrivant  sa  circonférence  autour 
d'elle ,  vienne  à  paraître  sur  l'horizon,  il  peut  arriver  que,  par 
siûte  du  temps  mis^par  la  lumière  pour  venir  de  l'étoile  à  la  terre, 
l'étoile  soit  déjà  couchée,  lorsqu'on  commence  seulement  à  l'a- 
percevoir^ En  effet ,  supposons  une  étoile  immobile  envoyant 
dei|  rayons  dans  toutes  les  directions  ;  lorsque  l'horizon  de  Pa- 
ris ,  par  exemple ,  viendra  se  coucher  sur  un  de  ces  rayons , 
par  suite  de  la  rotation ,  l'étoile  sera  visible ,  non  par  le  moyen 
d'un  rayon  parti  de  l'étoile  à  ce  moment,  mais  parce  que  l'ho- 
rizon anrîve  dans  la  direction  du  rayon.  Si  maintenant  l'horizon 
est  immobile,  l'étoile,  en  y  arrivant,  n'y  reste  qu'un  moment, 
darde  un  rayon  et  continue  sa  route.  S'il  faut  six  heures  au 
rayon,  je  suppose,  pour  arriver  à  notre  position,  lorsqu'on 
verra  le  lever  de  l'étoile ,  elle  sera  déjà  au  méridien,  puisqu'il 
s'écoule  six  heures  entre  ses  passages  à  l'horizon  et  au  méridien. 
S'il  faut  douze  ou  dix-huit  heures  aii  rs^oû  pg^r  arr^veç  à  p^ptrçs 
station ,  l'étoile  sera  déjà  venue  à  son  coucher  ou  au  méridien 
inféneui?,  lorsque  nous  verrons  son  lever.  Au  lieu  d'une  étoile 
prions  Bfors,  dont  Tobservalson  du  diamètre  apparent  an- 
nonce une  grande  variation  dans  sa  distance  à  la  terre.  Si  le 
moavem^t  diurne  de  Mars  est  une  apparence  due  à  la  rotation 
diunie  de  kt  terre ,  il  n'y  aura  pas  de  retards  dans  les  passages 
de  Mars  au  méridien.  Mais  si  la  terre  est  immobile,  selon  que 
la  planète  s'approchera  on  s'éloignera  de  la  terre  ,  elle  o^rh*a 
des  retarde  ou  dei^  accélérations  dans  ses  passages  au  méri- 
dien. Or,  vhm  de  tout  cela  n'ayant  été  observé,  il  faut  en 
eondure  que  le  mouvement  diurne  de  la  i^hère  c^este  est 
«ne iUmîqii due  àlaroto^A  delà  terp»  swr elte-méme. 
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$  3.  —  Mouvements  des  étoiles. 

-k  Limite  inférieare  de  la  distance  des  étoiles. 

158.  Nous  avons  dit  (Cosmographie,  n*"  27)  qu'on  pouvait 
reculer  la  limite  inférieure  de  la  distance  des  étoiles  en  prenant 
pour  base  d'observation  le  diamètre  de  l'orbite  terrestre ,  au 
lieu  d'une  base  égale  au  rayon  du  globe ,  la  plus  grande  qu'on 
puisse  se  procurer  sur  la  terre.  Soit(^^.  42)  AB  le  diamètre 
de  l'orbite  terrestre  ;  la  terre  se  trouvant  à  l'aphélie  en  A ,  un 
observateur  mesure  l'angle  PAS  formé  par  les  rayons  visuels 
AE^  APy  dirigés  l'un  vers  l'étoile  £  dont  il  veut  connaître  la 
distance,  l'autre  vers  le  pôle  P  de  l'écliptique.  Il  répète  l'obser- 
vation plusieurs  jours  de  suite  pour  plus  de  précision.  Au  bout 
de  six  mois ,  la  terre  se  trouvant  au  périhélie  en  B,  il  recom- 
mence la  même  opération,  et  mesure  l'angle  PB£  formé  par 
les  rayons  visuels  BË,BP,  dirigés  l'un  vers  l'étoile,  l'autre  vers 
le  pôle  P,  ce  dernier  rayon  étant  parallèle  à  AP.  Maintenant,  si 
l'on  mène  BE'parallèle  à  AE,  on  a  l'angle  AEB=EBE'=PBE'- 
PB£=PAE~PBE ,  qui  sont  les  deux  angles  observés  :  ainsi 
leur  différence  donne  l'angle  AEB  ou  la  parallaxe  annuelle 
de  l'étoile  E  ;  or ,  cette  différence  est  nulle ,  malgré  les  grands 
perfectionnements  apportés  aux  instruments.  Voyons  quelle 
distance  ce  résultat  suppose  pour  les  étoiles.  La  base  AB  égale 
30  600  000  myriamètres  (Cosmographie ,  n^  68  )  ;  substituant 

•D 

à  R  cette  valeur  dans  la  formule  des  parallaxes  P=:206265  •  p' 

et  faisant  P  =  l'' ,  on  trouve  D  =  6  21 1  709  000  000  myria- 
mètres. Telle  est  la  distance  en  deçà  de  laquelle  l'étoile  la  plus 
voisine  ne  peut  être  située ,  puisque  sa  parallaxe  est  nulle,  et 
non  égale  à  l",  comme  on  vient  de  le  supposer.  Divisant  cette 
distance  par  31  ooo  myriamètres ,  vitesse  de  la  lumière  en  l", 
on  trouve ,  pour  le  temps  que  la  lumière  met  à  venir  de  l'étoile, 
200  377  710  secondes  ou  2320  jours,  c'est-a-dire  6  ans^- 

159.  Au  reste,  les  observations  de  parallaxe  sont  très-déli- 
cates, en  ce  qu'elles  ont  lieu  à  6  mois  d'intervalle  l'une  de 
l'autre.  Si  l'on  ne  touche  pas  à  l'instrument  d'observation ,  il 
se  rouille^  si  on  l'entretient  en  état ,  comme  il  est  composé  d'an 
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grand  nombre  de  pièces,  il  est  à  craindre  qu'on  ne  le  dérange. 
Si  une  observation  a  lieu  en  hiver,  l'autre  aura  lieu  en  été,  et 
l'instrument  ne  sera  plus  dans  les  mêmes  circonstances,  par 
suite  de  la  dilatation  provenant  de  l'augmentation  de  tempé- 
rature. Or ,  pour  apprécier  des  angles  d'une  seconde ,  il  faut 
que  tout  soit  parfaitement  juste  dans  Tiostrument.  On  est  en* 
core  parvenu  à  éloigner  la  limite  inférieure  de  la  distance  des 
étoiles,  en  remarquant  que  la  parallaxe  les  affecte  d'une 
manière  à  midi,  et  d'une  autre  manière  à  minuit.  Enfm, 
l'observation  des  étoiles  doubles  a  fait  voir  que  leur  parallaxe 
n'égale  pas  même  0'\l,  ce  qui  porte  à  65  ans  le  temps queleur 
lumière  met  à  parvenir  à  la  terre.  Voici  par  quelles  considéra- 
tions on  a  obtenu  ce  résultat. 

Le  changement  de  la  position  relative  de  deux  objets,  par 
rapport  à  un  observateur  qui  se  déplace,  dépend  entièrement 
de  celui  des  deux  objets  qui  est  le  plus  voisin,  toutes  les  fois 
que  l'autre  est  situé  à  une  distance  telle  qu'il  ne  donne  pas 
de  variation  sensible  dans  sa  hauteur  angulaire,  eu  égard  à  la 
quantité  dont  l'observateur  peut  se  déplacer.  Dans  ce  cas, 
l'objet  le  plus  éloigné  peut  être  considéré  comme  un  point  fixe 
et  indépendant  de  la  position  de  l'observateur,  qui  lui  rapporte 
l'objet  le  plus  voisin  pour  reconnaître  et  pour  mesurer  ses 
changements  de  hauteur.  Or,  un  groupe  bien  choisi  d'étoiles 
binaires  a  précisément  les  qualités  nécessaires  pour  ce  genre 
d'observations.  A  cet  effet,  on  prend  un  groupe  binaire  où 
la  petite  étoile  ne  paraît  petite  qu'en  raison  de  son  bien  plus 
grand  éloignement.  Alors  on  n'a  plus  besoin  ni  de  niveau,  ni 
de  Ûl  à  plomb,  ni  d'un  grand  instrument  compliqué,  qui  de- 
vrait être  invariable  pendant  les  six  mois  d'intervalle  entre 
les  deux  observations  ;  par  conséquent,  on  n'a  plus  à  crain- 
dre les  erreurs  de  graduation  des  cercles,  ni  celles  des  niveaux, 
ni  les  erreurs  provenant  de  la  réfraction,  puisqu'elle  affecte 
également  les  deux  étoiles,  ni  enfm  l'incertitude  des  correc- 
tions que  nécessitent  l'aberration,  la  précession,  etc. 

Pour  faire  les  observations  convenables,  il  sufQt  d'une  lu- 
nette d'un  assez  grand  pouvoir,  et  munie  d'un  micromètre 
parfaitement  construit.  Alors  tout  se  passe  dans  le  champ  de 
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la  Iqpettei  où  Ton  recopnait  aisément  s'|[  y  <f  ^i]|  p  pl^^S^ 
ment  de  position  eptre  les  deux  olg'ets  c^oUis,  puisqu'ils  sont 
presque  en  contact.  D'ailleurs,  la  valeur  réelle  de  q^  change- 
meut  de  position  se  mesure  au  micromètre.  On  4Qit  choisir 
les  coml)inaisons  binaires  où  entre  une  étoile  de  l'*^,  2®  ou  3^ 
grandeur,  avec  une  autre  de  6®|  7*  ou  8^  grandeur,  à  |a  dis- 
tance angulaire  de  trois,  quatre  ou  ciug  iq^inute^  4^  la  pre- 
mière, et  ne  devant ,  en  outre ,  sa  petitesse  relative  qu'à  ^u 
plus  grand  éloignemeiit.  Enfin,  il  faut  que  Içur  dist^nc^  4  la 
terre  n'aille  pas  au  delà  de  celle  que  la  lumière  peut  parcourir 
en  30  ans  environ  ,  si  Ton  emploie  le  rayon  de  l'orbite  terres- 
tre ,  ou  ep  60  ans,  si  l'ou  emploie  son  diamètre.  Qn  n'a  pas  été 
au  delà,  si  ce  n'est  par  conjecture.  L'observation  ainsi  dirigée 
des  étojles  doubles  offre  |a  seule  chance  de  succès  pour  la 
détermination  de  }a  parallaxe  des  étoiles. 

44  lÀmite  supérieure  de  h  distance  des  étoiles. 

160.  On  vient  de  voir  comment  on  peut  trouver  une  limite 
en  moins  pour  la  distance  des  étoiles.  Cherchons  maintenant 
si  l'on  peut  espérer  d'obtenir  uuç  limite  en  plus.  On  sait  que 
les  étoiles  doubles  forment  chacune  un  système,  où  la  plus  pe- 
tite étoile  tourne  autour  de  la  plus  grande,  comme  son  satellite. 
D'abpfd,  il  y  a  réellement  de  telles  étoiles,  ç'est-à-dire,  des 
groupes  binaires  où  l'une  des  étoiles^  plus  petite  ou  égale,  peu 
importe^  tourne  autour  de  l'autre.  Car,  si  l'op  observe  Vétoile* 
satellite  relativement  à  l'étoile  principale,  qu'on  pourrait  nom- 
mer Yétoile-soleil,  on  la  voit  d^abord  à  l'orient,  par  exemple; 
elle  se  rapproche  ensuite  progressivement  de  la  verticale,  la 
dépasse,  et  atteint  la  position  horizontale  dans  laquelle  elle 
se  trouve  à  l'occident  de  l'étoile-soleil,  et  ainsi  de  suite  ;  de 
sorte  qu'on  peut  la  suivre  de  l'œil  dans  toute  sa  course,  sans  la 
perdre'  de  vue.  On  est  donc  bien  certain  que  c'est  la  même. 
Pour  connaître  la  nature  de  l'orbite  que  décrit  l'étoile-satel- 
lite,  il  faut  d'abord  déterminer,  par  le.  micromètre,  la  distance 
des  deux  fixes  des  étoiles  à  diverses  éjpoques.  Ensuite,  pour 
avoir  lei^  angles  relatifs  à  chacjue  position,  on  fait  passer  par 
i'étoile-soleil  un  û\  horizontal  fixp  SH  Cjlg.  43),  âuqpçl  on 


raj^porte  Vsjfï^]e  que  forofe  ftyec  ^  ia  ^|)feçt|(tti  4S  chaque 
rayon  vecteur,  indiquée  par  un  ûl  fpobile  en  toqs  Bep9  autour 
du  prerqier.  Cpmparapt;  {es  valeurs  dé^fiites  (i*obs^¥'vatioQf| 
coptinuéespendai^t  un  Qt^ù^  laps  de  temps^  on  a  reconnu  qne 
i'étoile-satellite  se  mouvait  ai^tour  ^e  rétoile-soleil  exactc^pt 
d'af>rès  les  lois  âe  Kép}er.  Ce  résultat  immense,  et  qu'il  par 
raisssfit  p^u  pro^af)le  d'obtenir ,  peuf  d^vçnir  la  spifrce  d^ 
plus  brillantes  découvertes  sur  le  systènie  stçl)f(iire. 

161 .  Sup|[)Qso]:fs  qu'upe  étoile-satellite  décrive,  §u|our  d'pne 
étoiie-soleil,  un  cercle  dopt  le  plan  soit  peppendic^jaif^  4  Ift 
direction  du  r^yon  lumineux  venttnf  de  l'étoile  ^  l^  \^f^p,- 
Tous  les  points  4e  la  circonférence  seront  à  ^gale  4îst^6§ 
de  l'observateur  terrestre,  ej:  l'on  pe  pourra  rjep  en  copplurç 
pour  l'objet  en  question.  INIais  si  l'on  imagine  qpe  \p  çeve\f^ 
tourne  autour  de  son  diamètre  horizontal,  cqifinie  pliarf)ièrg, 
de  sorte  que  la  partie  supérieure  s'incline  yers  )'9{)s.eryateur, 
I'étoile-satellite  paraîtra  décrire  autour  4g  j'^tpilprspleil  upa 
e}lipse  d'autant  plus  allongée  que  le  cercfe  ^pf^  plpi;  pr^s  d'ar 
voir  fait  un  qu^rt  4^  révolution  \  ^^^s  ce  dernier  cfis,  le  cercle 
se  présentera  en  ligne  droite  spi^f^^t  spp  di^^D^ti*^^  $pK:Vi)Pt  4$ 
c)iarnière.  Alqrs  on  ve^ra  rétoile-sate{li(e  se  n^ouyojr  Ip  {9Ug 
de  cette  droite  où  elle  semblera  se  rapprocher  de  ré);Qil^-^|eil| 
l'occulter,  la  dépasser,  puis  revenir  sur  ses  pas  pour  recqmr 
mencer  les  piémes  phénomènes.  Pans  cefite  position  4^  l'ai*?  . 
bite,  la  moitié  supérieure  s'est  rapprocfiée  le  plus  possible  de 
l'observateur,  et  la  moitié  inférieure  s'^n  est  éloignée  Ip  V\^^ 
possible.Cette  position,  où  {e  plan  de  l'orbite  que  décrit  l'étoilie? 
satellite  passe  par  l'œU  de  l'of^sef  valeur,  (^st  1^  plqs  fayora}>le 
pour  Tobjet  qui  nous  occupe,  et  c'est  elle  que  npuschp|sjruu?? 
162.  L'observation  4cs  changements  de  vitesse  de  Tétoiler 
satellite  a  fait  voif  qu'elle  décrivait  exactefuept  un  perp|e  au* 
tour  de  son  étoile-spleil.  Soiept  {Jig.  ^4)  AB  la  ligue  àvqi\e 
suivant  laquelle  nous  voyons  l'étoile-s^li^ellite  usci||er  autour 
de  rétoile-soleil  S,  et  AGBD  l'orbite  vue  ep  plau.  L'étoUe? 
satellite  se  {;rouv^nt  en  A,  parait  i(umQb|le  sur  la  ligpe  AS> 
puis  semble  s'avancer  lentement  vers  l'peil;  ensuite  elle  ftUg* 
mente  pro{;ressiyemeu|  de  yitei^,  ju^qu'^  ce  qu'elle  atteigne 
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le  maximum  au  point  de  conjonction  antérieure  C,  où  elle 
se  projette  sur  i'étoile-soleil.  Alors  sa  vitesse  se  conserve  à  peu 
près  la  même,  puis  diminue,  jusqu'à  ce  que  l'étoile,  étant  arrivée 
près  du  point  B,  paraisse  fuir  l'œil  et  soit  encore  immobile.  Au 
delà  de  ce  point,  elle  continue  à  fuir  l'œil,  et  augmente  peu  à 
peu  de  vitesse,  jusqu'à  ce  qu'elle  atteigne  sa  nouvelle  conjonc- 
tion en  D,  où  elle  se  projette  en  arrière  de  l'étoile-soleil,  ayant 
alors  repris  son  maximum  de  vitesse. 

Voyons  s'il  [est  possible  de  déterminer  le  temps  que  la 
lumière  de  l'étoile  met  à  aller  de  D  en  C,  ou  à  franchir  le 
diamètre  de  l'orbite.  La  limite  inférieure  de  la  distance  des 
étoiles  exigeautuneduréed'environ65ans(l59),pourétre  par-r 
courue  par  la  lumière  qu'elles  nous  envoient,  supposons  que 
la  lumière  de  l'étoile,  située  au  point  C,  mette  soixante-cinq 
ans  pour  arriver  jusqu'à  nous,  et  soixante-cinq  ans  plus  un 
certain  nombre  de  jours,  lorsque  l'étoile  est  en  D.  Ces  deux 
positions  de  l'étoile  seront  analogues  aux  deux  événements 
dont  nous  avons  parlé  (148),  pour  déterminer  la  vitesse  de  la 
lumière  par  les  éclipses  des  satellites  de  Jupiter.  La  position 
antérieure  G  de  l'étoile-satellite  étant  le  premier  événement, 
et  celle  en  arrière  D  étant  le  second,  l'intervalle  des  dates  de 
l'arrivée  de  la  lumière,  venant  de  ces  deux  positions,  est  plus 
grand  que  le  temps  réel  employé  par  l'étoile  pour  aller  de 
l'une  à  l'autre,  de  tout  le  temps  que  la  lumière  met  à  parcourir 
la  dififérence  CD  des  deux  distances,  ou  le  diamètre  de  l'orbite. 
La  position  éloignée  D  de  l'étoile-satellite  étant  le  premier 
événement,  et  celle  antérieure  C  étant  le  second,  l'intervalle 
des  dates  de  l'arrivée  de  la  lumière,  venant  de  ces  deux  posi- 
tions, est  plus  petit  que  le  temps  réel  employé  par  l'étoile 
pour  aller  de  l'une  à  l'autre,  de  tout  le  temps  que  la  lumière  met 
à  franchir  la  même  difTérence  CD  des  distances.  Si  l'on  retran- 
che ces  deux  résultats  l'un  de  l'autre,  la  différence  sera  le  dou- 
ble du  temps  que  la  lumière  met  à  aller  de  D  en  G.  Supposons 
que  la  différence  des  deux  résultats  soit  de  20  jours,  la  lu- 
mière mettra  donc  10  jours  pour  aller  de  D  en  G.  Donc,  en 
multipliant  10  par  86  400,  nombre  de  secondes  contenues 
dans  un  jour,  on  aura  864  ooo'  pour  le  temps  que  la  lumière 
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met  à  aller  de  D  en  C,  on  de  A  en  B,  puisque  l'étoile-satellite 
décrit  un  cercle  autour  de  Tétoile-soleil  S.  Multipliant  ce  nom- 
bre de  secondes  par  31  000,  le  résultat  donnera  le  nombre  de 
inyriamètres  contenus  dans  le  diamètre  AB.  Mais,  au  moyen 
du  micromètre,  on  peut  mesurer  ce  même  diamètre  AB,  et 
l'on  aura  le  nombre  de  secondes  qu'il  sous-tend  à  la  dis- 
tance des  étoiles.  Il  suffit,  pour  cela,  de  faire  passer  le  fil  fixe 
du  micromètre  par  l'étoile  stationnalre  en  A,  et  d'écarter  le  fil 
mobile,  jusqu'à  ce  qu'il  passe  par  l'étoile  devenue  de  nouveau 
stationnalre  en  B.  On  trouvera,  par  exemple,  que  AB  égale 
40"  ;  alors  il  suffira  de  poser  la  proportion  :  le  nombre  de  my- 
riamètres  obtenu  pour  AB  est  à  40",  comme  le  diamètre  de 
l'orbite  terrestre  est  au  nombre  inconnu  de  secondes  que  ce 
dernier  diamètre  sous-tend  à  la  distance  des  étoiles.  Or,  le 
nombre  de  secondes,  que  déterminera  cette  proportion,  est 
précisément  l'angle  que  sous-tend  le  diamètre  de  l'orbite 
terrestre  vu  de  l'étoile  observée,  et ,  par  conséquent,  est  la 
parallaxe  de  cette  étoile,  d'où  l'on  déduira  sa  distance  à  la 
terre.  Cette  distance  serait  donc  connue  exactement,  si  l'on 
pouvait  déterminer  avec  une  grande  précision  les  instants  où 
l'étoile  est  en  C  et  en  B.  Mais  s'il  est  impossible,  avec  nos 
moyens  actuels,  de  les  obtenir  avec  précision,  il  arrivera  un 
moment,  soit  dans  le  premier  Jour  après  le  passage  de  Tétoîle* 
satellite  par  ces  points,  soit  dans  le  second  Jour,  soit  même 
dans  le  troisième,  où  l'on  sera  certain  que  Tétoile-satellite 
aura  dépassé  le  point  où  elle  se  projette  sur  i'étoile-soleil,  et 
l'on  en  conclura  une  limite  supérieure  de  la  distance  des 
étoiles. 

163.  Si  l'étoile-satellite  décrivait  son  orbite  dans  un  plan 
PL  (fig.  45  )  incliné  par  rapport  au  plan  HZ  mené  de  l'étoile- 
soleil  S  à  l'observateur ,  le  procédé  serait  toujours  analogue 
au  précédent,  mais  seulement  un  peu  plus  compliqué.  La  dif- 
férence des  résultats,  qu'on  obtiendrait  en  supposant  que  l'é- 
toile-satellite allât  d'abord  de  P,  sa  position  la  plus  voisine 
de  l'observateur,  en  L,  sa  position  la  plus  éloignée,  puis  de  L 
en  P,  donnerait  le  temps  que  la  lumière  emploie  pour  aller 
du  point  Z ,  où  l'étoile  se  projette  sur  le  plan  HZ,  lorsqu'elle 
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èstdatië  sï  position  la  plus  éloignée,  au  point  K,  ou  elle  se 
{ihrfettë  kur  ce  hiême  pian ,  dans  sa  position  la  plus  rappro- 
chée. Dr,  par  le  iiiieromëtre ,  on  peut  déterniihèr  dé  combien 
de  secondes  est  PL ,  diamètre  de  t'orbite  ;  oii  connâiirà  donc 
rL  fet  PS.  te  ilflîcromètre  donnera  aussi  PR  et  ZL ,  d'où  l'on 
déduira  tlS  et  ZS ,  et  par  suite  RZ,  qui  sera  donc  exprimé  en 
parties  de  PL ,  et,  piâr  conséquent^  en  secondés,  bn  coidnaîtrâ 
donc  à  ià  ibii^  l^âiiglé  que  sous>tend  ta  base  RZ  à  là  aistancë 
des  étytieâ ,  et  sa  f  àleur  en  myriamëtres  d'aprës  là  vitesse  dé 
ta  lumière. 

C'eist  donc  ici,  comitië  dans  le  premier  cas,  une  giiëâtioii 
de  parallaxe  qui  nous  dotinëra  là  limiiè  supérieure  dé  là  distance 
des  êtoiieis,  préciséhient  delainémé  manière  que  l'observation  de 
iapàt'àllaxe  annuelle  ordinaire,  avec  labasede  i'orilite  terrestre, 
bous  à  donné  ià  liihite  inférieure  de  leur  distance,  te  résultai;, 
loin  d'être  encore  satisfaisant,  par  suite  dé  l'état  actuel  dé 
nos  moyënâ  â'oi)servatioh ,  est  néanmoins  digne  de  rémarqué 
et  bffre  une  valeur  réelle ,  en  ce  sens  que  c'est  un  pas  de  plus 
vers  la  Solution  d'une  question  très-importante. 

-k-^if  Mouvements  propres  des  étéUesi 

164.  Noua  avons  mentionné  (  Cosmograjphië ,  li**  iëéjles 
mouvements  propres  d6  certaines  étoiles,  et  nbtis  àvôiis  cité 
la  61^  du  Cygne^  qui  est  tinë  étoile  double  doiit  le  mouvement 
propre  annuel  s'élève  à  3",  3^  les  detix  composantes  cbnàërvàiil 
leur  intervalle  de  \^'\  Sa  liâutëur  angulaire  au-dessus  de  l'ho- 
rizon de  ^aris,  observée  successivement  dans  les  hiôié  d'àbiit 
et  de  novembre  1812 ,  ne  donne  que  -^  de  seconde  dé  diffé- 
rence entre  le  second  et  le  premier  résultat.  Or,  ùfaé  parâilaxe 
absolue  d'une  seconde  aurait  amené  une  diffërence  âè  l",2 
entre  les  deux  hauteurs  à  cette  époque  ;  d'où  il  résuite  qiie  le 
rayon  de  l'orbite  terrestre,  égal  à  i  5  300  000  inyriaiiiëtrës ,  ne 
sous-tefadpas  même  un  angle  d'une  demi-seconde,  étant  vu 
de  l'étoile.  Mais  d'après  là  formule  des  parallaxes  (78),  une 
base,  vue  perpendiculairement,  soùs-tend  un  angle  d'une 
demi-seconde,  lorsqu'on  est  à  une  distancls  égale  à  412  ssb 
fois  sa  longueur.  Donc  là  61*"  du  Cygne  est  au  moinâ  à  une  dis- 
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tttildë  de  là  tëfre  ëghlè  a  iï^  BM  fois  is  io6  obô  ttiyriamè- 
treu,  oti  41 S  530  fois  pltis  loîii  t^ue  le  sôleli ,  ce  qui  cori>est)Ot)d 
à  nn  espace  que  la  lumière  ne  pourrait  franchir  en  moins  de 
1460  jOurÂ  ou  6  ans  |.  Ainsi,  à  la  distance  où  est  la  61*  dii 
Cygne, une  seconde  correspond  au  moins  à  30  600  000  ifiyrià'^ 
mètres,  êt^  ^r  cdnsëqtieiit,  cette  étoile  parcourt  chaqUe  année 
att  moins  60  ttiilliotis  de  inyriâinètres.  On  né  petit  done  ralsofi- 
nàbttittiâiit  ràppelei*  émhfidcé.  Il  est  encore  d'autres  étôtlël 
doht  on  à  observé  lèë  nlotiveinents  j[>ro^resi ,  et  M  ëuitë  deâl 
sièèle^  eii  ëigtiale^a  probablement  biëii  datatitàgë.  On  île  peut 
rëcôtlHr  àlil  git^ssières  observations  d'Btlpptiri}ifë  j[x)trt  conii- 
taf è^  è6â  déplacements  j  comme  on  aurait  ^u  lë  faire ,  s^il 
ndiid  avait  làiéàé  des  documents  précis  sur  les  dimènslohii  de^ 
èoûStelIàtiônë  8ë  son  temps.  Mais  depuis  Tëpoqiiè  oli  Tbii 
ôbsëHre  ftvëc  plùiS  dé  (irécisioti  ;  oii  i  reconfau  que  lés  ëôiisièl' 
làtions  ,  situées  vei's  celle  d'Hercule ,  s'agrandissaient ,  qu'à 
l'oppdëite  elles  dlinihuaieiit,  et  que  les  Constellations  sltuëes 
dans  ûnë  âirectiob  intermédiaire,  ë'est-à-dire;  per|)enâiculai-» 
irement,  né  variatëtft  pas. 

165.  Ainsi,  dtlti'è  les  mouvements  qu'offrent  les  étoilës-i!;à« 
téUites  autour  des  étoiles  principales  dans  les  étoiles  doublet, 
touteë  lès  étoile  ont  Un  mouvement  propre  que  Id  suite  dès 
siècles  dévëlt)t)pèra.  Mais  ces  mouvements  n'altë^nt  pài 
l'exactitude  de  nos  observations  astronomiques,  puisqu'on  ne 
fait  que  déterminer  des  positions  relatives,  celles  d'une  pla- 
nète ,  par  exemple,  par  rapport  aux  étoiles.  De  même ,  sur 
un  vaisseau,  lorsqu'un  voyageur  tourne  autour  du  mât  en 
décrivant  une  ellipse  ou  un  cercle ,  on  peut  également  déter- 
miner rigoureusement  la  nature  de  la  courbe  qu'il  parcourt 
autour  du  mât,  dans  l'une  où  dans  l'autre  iiypothèse  du  mou- 
vement ou  de  l'immobilité  du  vaisseau,  et,  par  suite,  dû  mât. 
ly ailleurs  ces  mouvements ,  comparés  aux  objets  que  nos  sens 
ont  l'habitude  d'apprécier,  sont  néanmoins  comme  insensibles, 
à  cause  de  l'immense  distance  qui  nous  sépare  des  étoiles.  On 
peut  donc  toujours,  dans  la  pratique ,  considérer  les  étoiles 
comme  des  points  fixes  auxquels  on  rapporte  les  positions 
des  autres  astres,  et  regarder  leurs  configurations  comme  inva- 
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qu'il  n'a  pas  de  raison  pour  se  mouvoir  dans  un  sens  plutftt  que. 
dans  Fautre.  Mais  dès  qu'une  impulsion  quelconque,  agissant 
sur  le  corps,  le  fait  sortir  de  Tétat  de  repos  pour  le  mettre  en 
mouyement ,  il  va  se  mouvoir  iDdéfluiment  en  ligne  droite ,  et 
avec  une  vitesse  constapte ,  si  la  force  cesse  d'agir  sur  le 
corps,  après  lui  avoir  communiqué  le  mouvement.  En  effet,  le 
corps,  une  fois  en  route,  n'a  pas  de  volonté  pour  s'écarter  à 
droite  plutôt  qu'à  gauche  de  la  direction  primitive  selon 
laquelle  la  force  l'a  mis  en  mouvement,  ni  pour  accélérer,  re- 
tarder ou  anéantir  la  vitesse  qu'il  en  a  reçue  ;  ainsi  le  mou- 
vement du  corps  sera  rectiligne,  uniforme,  éternel.  Cette  pro- 
priété, dont  jouit  un  corps,  de  ne  pouvoir  passer  de  lui-même, 
et  sans  l'action  d'aucune  cause  étrangère ,  de  l'état  de  repos  à 
l'état  de  mouvement,  ou  altérer  le  mouvement  qu'une  cause 
quelconque  lui  a  communiqué ,  s'appelle  inertie.  Tous  les 
corps  sont  naturellement  inertes  ;  et  toute  cause  qui  fait  sortir 
un  corps  de  son  état  d'inertie,  s'appelle/orce. 

168.  Un  corps,  soulevé  en  l'air  et  abandonné  à  lui-même, 
ne  reste  pas  au  point  où  on  l'a  placé  ;  il  tombe.  Mais  s'il  est 
situé  sur  la  terre ,  il  ne  bouge  pas.  Dans  le  premier  cas ,  le 
corps  se  déplace  et  tombe ,  parce  que,  après  avoir  été  soulevé, 
il  ne  se  trouve  pas  dans  des  circonstances  telles  que  tout  soit  sy- 
métrique autour  de  lui  :  au-dessous,  il  y  a  la  terre  ;  au-dessus, 
il  n'y  a  rien ,  à  moins  d'aller  très-loin.  Or ,  cette  influence  que 
la  terre,  située  au-dessous  du  corps,  exerce  sur  lui  en  le  dé- 
terminant à  tomber,  c'est  V attraction ^  qui,  par  rapport  à  la 
terre,  prend  le  nom  de  pesanteur  terrestre  pour  se  distinguer^ 
de  [apesanteur  universelle  dont  elle  n'est  qu'un  cas  particu- 
lier. Cette  pesanteur  terrestre,  ou  simplement  pesanteur,  ré- 
side dans  la  terre  même.  La  pesanteur  est  de  la  nature  des 
forces  qu'on  appelle  forces  accélératrices ,  parce  qu'elle  com- 
munique aux  corps,  sur  lesquels  elle  agit,  une  vitesse  qui 
s'augmente  en  raison  du  temps. 

1 69.  Par  suite  de  mille  causes  qui  modifient  les  mouvements 
des  corps ,  et  que  nous  sommes  habitués  à  regarder  comme 
inséparables  de  ces  mouvements,  nous  concevons  difficilement 
au  premier  abord  que  la  pesanteur,  qui  n'est  qu'un  cas  parti- 
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cnliel*  de  l'âttràcUbti ,  agisse  de  la  même  manière  séb  tons  leâ 
corps.  Enéfïtet,  l'aimant,  qui  attire  le  fer  avec  nne  grande  éher^ 
gie ,  a  une  action  moindre  sur  le  nickel ,  très-foible  sur  le  ëô- 
balt,  et  tout  à  fait  nulle  stir  le  cuivre  et  sut  l'ôr.  D'oh  autre 
c6té ,  nous  voyons  Journellement  les  corps  denses ,  cbitiinë  les 
inétaux  et  les  pierres,  tomber  plus  vite  que  les  corps  peti 
denses ,  comme  là  laine  et  le  papier.  Mais  lorsqu'on  fhit  le  ^dè 
dans  le  récipient  d'une  machine  pneumatique  ^  oh  V61i  gne  le 
pldtlne ,  le  métal  le  plus  dense ,  et  l'ëdredon ,  là  âubsttbit^  M 
plus  légère,  j^Iacés  à  la  même  hauteur  dans  le  Irêcipient  ;  tom- 
bent également  vite. 

On  peut  même  se  rendre  raison  de  ce  fait  dails  l'ait* ,  et  sans 
lé  secours  de  la  machine  pneumatique.  Car  si  l'on  découpe  un 
tonA  de  papier  dé  lA  grandeur  d'une  pièce  de  5  francs ,  et 
^'dti  lé  placé  p&Sdësstis ,  de  manière  qu'il  ne  déborde  pas  du 
tout,  lelhétal,  pendant  là  chute,  préservera  le  papier  de  la  résis* 
tance  de  l'air  plus  forte  pour  les  corps  moins  denses,  de  sorte 
qtié  la  pièce  et  le  papier  arriveront  en  même  temps  à  terre. 
L'action  de  là  pesanteur  est  donc  la  même  sur  tous  les  corps. 

17Cl.  La  pesanteur  agissant  ainsi  sur  toutes  les  molécules 
dont  un  corps  est  composé,  si  l'on  compare  les  forces  néces- 
saires pour  s'opposer  à  la  descente  de  deux  corps  composés, 
l'tin  de  eent  molécules  matérielles,  et  l'autre  d'une  seule,  oâ 
voit  qu'il  hilidra  nécessairement  employer  un  effort  Cent  Mk 
|)las  graiid  pour  le  premier  que  pour  le  second,  ce  qui  n'eiilpé» 
fetiè  pës  ((ue  là  moiééule  unique  ne  soit  sollicitée  par  la  même 
fbrce  qUè  les  cèiit  autres.  Si^  par  exemple,  un  cheval  tire  un 
Certain  poids  avec  une  certaine  vitesse,  11  faudra  deux  che- 
vaux pour  tirer  deux  poids  avec  la  même  vitesse,  trois  che- 
vaux pour  tirer  trois  poids,  ainsi  de  suite;  mais  la  vitesse  ne 
dhauge  pas.  Or,  pour  empêcher  le  mouvement  du  poids,  il 
faudra  lui  appliquer,  dans  le  premier  cas,  un  autre  cheval 
agissant  en  sens  contraire  du  premier,  deux  chevaux  dans  le 
second,  etc.  Cette  comparaison  peut  donner  une  idée  de  la 
manière  dont  la  pesanteur  agit  sur  un  corps,  en  lui  impri- 
mant la  même  vitesse,  quel  que  soit  le  nombre  de  points  ma- 
tériels dont  il  est  composé  ;  parce  qu'à  chaque  iiouveftU  point 
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matériel  Qu'bii  àtipj^iose  au  corps,  la  pesanteur  s'attachant  aus- 
sitôt à  lui  (comme  un  nouveau  cheval  à  chaquenouveau  poids» 
dans  là  comparaison  précédente),  et  agissant  sur  ce  point 
comme  i^'il  existait  seul,  il  ne  peut  en  résulter  une  vitesse  plus 
grande  pour  lé  corps  entier.  Seulement,  à  chaque  nouveau 
poiîit  inâtériel  qu'on  ajoute,  il  faut  dépenser  une  force  plus 
grande  pour  i'em|)êclier  de  tomber,  c'est-à-dire,  ijouter  uni 
()tuâ  grand  nombre  de  chevaux  ]pour  empêcher  le  système  déi 
l^id^  précédents  de  marcher.  La  somme  de  toutes  les  actions 
^é  la  pesanteur  exerce  sur  un  corps  se  nomme  le  j^otV^  de 
ce  corps.  Ainsi,  le  poids  d'un  corps  est  proportionnel  au  nom- 
bre de  ses  points  matériels,  c'est-à-dire,  à  sa  masse  {*). 

171.  Voyons  maintenant  quelle  route  suivra  un  corps  sou- 
mis à  l'action  de  deux  forces  agissant  dans  des  directions  dif: 
férentes.  Lorsqu'on  choque  un  corps  dans  la  direction  AN 
[Jtg.  46),  on  lui  applique  une  force  ^ui  agit  sur  lui  dans  cette 
direction^  et  comme  le  corps  est  inerte  par  sa  nature,  il  va 
suivre  la  direction  AN,  tant  qu'il  ne  sera  pas  dérangé  dans  ss^ 
.marche  par  une  autre  force.  Mais  si  le  corps,  arrivé  au  point 
A,  )*eçoit  un  autre  choc  daiis  la  direction  AM,  il  se  trouve 
alors  soumis  à  l'action  de  deux  forces  qui  le  poussent,  l'une 
vers  le  point  N,  l'autre  vers  le  point  M  ;  alors,  d'après  le» 
lois  de  la  dynamique,  ce  corps  suit  une  direction  intermé- 
diaire AI),  qui  est  la  aiagonale  du  parallélogramme  construit 
sur  lès  chemins  A6,  AC,  <|iie  le  corps  eut  parcourus  dans  des 
temps  égaux,  d'il  n'eût  été  soumis  qu'à  l'action  de  cnaque  force 

[*)  Si  Ton  appelle  v  la  vitesse  d'iin  corps  soumis  à  l'action  de  la  pesan- 
teur représentée  par  g,  e  Tespace  parcouru  au  bout  d'un  temps  t,  on 
calcule  toûifes  les  circonstances  du  mouvement  du  corjps  par  les  forinules 
vzzgt,  e=4^'*»  <ï"i  s®***  celles  du  mouvement  uniforméraeni  accéléré. 
Alors  on  prend ,  pour  mesure  de  la  force ,  la  vitesse  acquise  au  bout  dfe 
Tunité  de  temps  ^  ce  qui  donne  1^=^.  Donc  la  Quantité  ^  représente  !• 
mesure  de  cette  force ,  qui  y  dans  le  cas  actuel ,  se  nomme  force  aceéiéra' 
trice  constante.  Comme  un  corps  parcourt  à  Paris  4™>9044  dans  la  pre- 
mière seconde  de  sa  cbute,  on  a  donc  ^=:9'n,8o88  pour  l'intensité  delà 
pesanteur  à  Paris.  Cette  intensité  varie  avec  la  latitude,  et  en  désignant  celle- 
d  par  /peut  un  Vntn  quelconque,  ona^=9«»,7787+o",o553.àin»^. 
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CQ  particulier.  C*est  le  principe  le  plus  important  du  mouve- 
ment des  corpSf  et  le  plus  fécond  par  ses  belles  applications. 
Chaque  force  produit  ainsi  l'effet  qu'elle  devait  produire;  car, 
dans  une  seconde,  par  exemple,  la  première  force  tend  à  éloi- 
gner le  corps  du  point  A  dans  la  direction  AN,  et  d'une  quan- 
tité égale  à  AG  ;  dans  la  même  seconde,  la  deuxième  force  tend 
à  éloigner  le  corps  du  point  A  dans  la  direction  AM,  et  d'une 
quantité  égale  à  AB.  Donc,  par  l'effet  combiné  de  ces  deux 
forces,  le  corps  se  trouvant  au  bout  d'une  seconde  en  D,  est 
réellement,  en  ce  point,  éloigné  du  point  A  de  la  même  quan- 
tité que  s'il  eût  été  soumis  tour  à  tour  à  l'action  de  chaque 
force  en  particulier.  Ainsi,  la  force  unique,  résultant  des  deux 
forces  primitives,  agit  sur  le  corps  absolument  de  la  même 
manière  que  si  chacune  eût  agi  séparément  sur  lui,  et  qu'on 
eût  ajouté  les  deux  effets.  La  force  unique  se  nomme  la  résul- 
tante des  deux  autres,  qu'on  appelle  pour  cette  raison  ses 
composantes. 

172.  Nous  avons  dit  (167)  qu'un  corps,  soumis  à  une  seule 
impulsion,  parcourra  uniformément  une  ligne  droite.  Donc,  si 
l'on  suppose  la  ligne  du  mouvement  du  corps  divisée  en  parties 
égales  à  l'espace  qu'il  parcourt  dans  une  seconde  (Jig.  47),  le 
corps  ira  de  1  en  2  dans  la  première  seconde,  de  2  en  3  dans 
la  deuxième,  de  3  en  4  dans  la  troisième,  et  ainsi  de  suite.  Par 
conséquent,  un  observateur,  situé  en  A,  lui  verra  décrire  des 
espaces  égaux  dans  des  temps  égaux.  Mais  si  l'observateur 
dirige  des  rayons  visuels  à  tous  les  points  1,  2,  3,  ....  où  le 
corps  se  trouve  successivement  après  chaque  nouvelle  seconde, 
ce  qui  détermine  pour  lui  le  mouvement  angulaire  du  corps, 
dont  la  mesure  est  l'angle  formé  par  deux  rayons  visuels  con- 
sécutifs, il  verra  le  mouvement  angulaire  diminuer  de  plus  en 
plus.  £n  effet,  le  corps  allant  du  point  1  au  point  2,  sou  mou- 
vement angulaire  sera  mesuré  par  l'angle  lA2 ,  et,  si  Ton 
suppose  la  ligne  1 A  perpendiculaire  à  la  direction  du  mouve- 
ment, lorsque  le  corps  ira  de  2  à  3,  l'angle  2 A3  étant  plus 
petit  que  l'angle  1A2,  le  mouvement  angulaire,  qu'il  mesure, 
sera  plus  petit  dans  la  deuxième  seconde  que  dans  la  première; 
il  sera  de  même  plus  petit  dans  la  troisième  seconde  que  dans 
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la  deuxième,  et  ainsi  de  suite.  Doue,  pour  l'observateur,  le 
mouvement  angulaire  diminuera  progressivement.  Mais  un 
triangle  ayant  pour  mesure  de  sa  surface  le  produit  de  sa 
base  par  la  moitié  de  sa  hauteur,  il  en  résulte  que  tous  les 
triangles  consécutifs  lA2;  2AZ,  3A4,  ....  sont  égaux  en 
surface,  puisqu'ils  ont  même  hauteur  et  des  bases  égales. 
Donc  un  corps,  se  mouvant  uniformément  en  ligne  droite, 
décrit,  par  rapport  à  un  observateur  situé  dans  un  point  quel- 
conque de  l'espace,  des  surfaces  égales  dans  des  temps  égaux. 
Or,  c'est  précisément  la  seconde  loi  que  Kepler  a  trouvée  pour 
les  planètes,  et  qui  est  donc  vraie  pour  un  mouvement  uni- 
forme et  rectiligne,  quel  que  soit  le  lieu  où  l'on  suppose  l'ob- 
servateur. 

173.  Mais  si  le  corps,  qui  se  meut  uniformément  en  ligne 
droite  par  l'action  d'une  première  force,  reçoit,  étant  arrivé 
au  point  1  (Jig.  48),  une  nouvelle  impulsion  qui  le  pousse 
vers  le  point  A  ou  l'attire  vers  ce  point,  alors  il  n'ira  pas  dans 
l'unité  de  temps  au  point  2,  comme  il  devait  le  faire,  en  vertu 
de  la  première  impulsion,  mais  en  un  point  N,  situé  à  l'extré- 
mité de  la  diagonale  iN  du  parallélogramme  construit  sur 
les  grandeurs  représentant  les  deux  impulsions;  de  sorte  qu'il 
se  mouvra  uniformément  en  ligne  droite  dans  la  direction  de 
cette  diagonale  iN ,  en  vertu  de  la  résultante  des  deux  forces, 
tant  qu'aucune  autre  cause  étrangère  ne  viendra  troubler 
son  mouvement.  Or ,  les  deux  triangles  At2 ,  AlN  sont 
égaux  en  surface,  puisqu'ils  ont  même  base,  et  aussi  même 
hauteur,  leurs  sommets  étant  situés  sur  une  même  parallèle  à 
la  base.  En  outre,  le  triangle  Al 2  est  égal  en  surface  au 
triangle  AlM.  Donc  les  triangles  AMl ,  AlN ,  décrits 
dans  des  temps  égaux,  sont  égaux  en  surface.  En  continuant 
ainsi,  on  verra  que  le  corps  arrivé  en,  N,  étant  soumis  à  une 
nouvelle  impulsion  qui  le  tire  en  A,  décrira  encore,  dans  le 
même  temps,  la  diagonale  d'un  parallélogramme  construit 
comme  précédemment,  de  sorte  que  l'espace  qu'il  parcourra, 
étant  rapporté  à  l'observateur  en  A,  aura  encore  même  surface 
que  les  deux  premiers,  et  ainsi  de  suite.  Par  conséquent,  un 
corps,  se  mouvant  dans  l'espace  en  vertu  d'une  impubion  pri- 
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lop  la  tangente  PD  dans  la  première  secoi^de,  quantité  prise 
pour  unité  de  femps;  mais  le  soleil  tirant  un  peu  daus  la 
direction  PS  ,  Mars ,    d'après  ce  qu'on  vient  de  voir,  se 
meut  selon  la  diagonale  PB  du  parallélogramme  construit 
sur  les  deux  forces  auxquelles  il  se  trouve  soumis.  Arrivé  au 
point  B,  en  vertu  de  la  résultante  de  ces  fQrces,  Mars  s'échap- 
perait par  1^  nouvelle  tangente;  mais  le  soleil  tirant  encore 
un  peu,  la  planète  va,  dans  la  Seconde  suivante,  décrire  la 
diagonale  d'un  nouveau  parallélogramme  ;  ainsi  de  suite.  De 
sorte  qu'à  chaque  petit  trajet  de  Mars,  le  soleil  tiranf  un  peu. 
Mars  ne  s'échappe  jamais  par  la  tangente,  comme  il  le  ferait 
si  le  soleil  cessait  de  l'attirer,  mais  décrit  la  diagonale  d'un 
parallélogramme  qui  change  à  chaque   nouvelle  secop4e* 
Voyons  comment  le  soleil  agit  sur  Mars.  Cette  planète,  se 
trouvant  au  périhélie,  aurait  été  en  une  seconde  au  point  D 
de  son  orbite,  si  le  soleil  ne  l'eût  pas  attiré  ;  mais  le  soleil 
l'attirant,  elle  tombe,  comme  le  boulet  dont  on  a  fj^it  mention 
dans  la  Cosmographie  (n^  188),  et  la  quantité  dont  elle  tombe 
est  mesurée  par  la  distance  qui  existe  entre  l'extrémité  D  de 
la  tangente  et  le  point  B  de  son  orbite,  où  ellp  arrive  réelle- 
ment par  suite  de  l'attraction  du  soleil  ;  de  sorte  que  Mars, 
par  la  vitesse  dont  il  est  animé  au  point  P,  est  lancé  comme 
un  projectile  dans  la  direction  de  la  tangente  PD  et  contre  }e 
rayon  vecteur  ou  bien  le  massif  DB;  et  la  quantité  dont  il  des- 
cend, par  suite  de  l'attraction  du  soleil,  est  mesurée  par  la 
distance  DB.  C'est  exactement  de  la  même  manière  qu'on  me- 
surait sur  le  massif  la  quantité  dont  le  boulet  descendait,  nar 
l'action  de  la  pesanteur,  au-dessous  de  l'axe  de  la  pièce. 

175.  La  quantité,  dont  le  soleil  feit  tomber  Mar§  à  chaque 
petit  trajet,  n'est  pas  constante.  Car  au  périhélie,  où  la  vitesse 
est  la  plus  grande,  et  où  la  distance  au  soleil  est  la  plus  courte, 
Tangle  PSB,  décrit  dans  l'unité  de  temps  ou  en  une  seconde, 
ayant  acquis  son  maximum^  diffère  le  plus  possible  de  l'an- 
gle ASG,  qui,  étant  décrit  dans  une  seconde  à  l'aphélie,  où  la 
vitesse  est  1^  plus  petite  et  où  la  distance  au  soleil  est  la  plus 
grande,  se  trouve  alors  réduit  à  son  minimum-  Donc  l'angle 
^8D  Intercepte ,  sur  la  tangente  au  périhélie,  une  portion  PP 
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plus  grande  que  la  portion  A£  interceptée  par  Tangle  ASE 
sur  la  tangente  à  l'aphélie  ;  et,  par  conséquent,  la  quantité  DB, 
dont  le  soleil  fait  descendre  la  planète  au  périhélie,  est  plus 
grande  que  la  quantité  G£,  dont  il  la  fait  descendre  à  Taphé- 
lie,  dans  Funité  de  temps. 

Cette  quantité  DB  ou  GE ,  comprise  entre  rextrémité  de 
la  tangente  et  l'extrémité  de  l'arc  parcouru  par  la  planète  en 
une  seconde  y  étant  située  dans  le  prolongement  du  rayon,  se 
nomme  le  sinus  verse  de  l'arc,  et  se  déduit  immédiatement  de 
la  valeur  de  cet  arc.  Car  on  a,  pour  chaque  arc,  des  tables  de 
sinus  verses  calculées  en  parties  du  rayon.  Or,  la  longueur 
de  Tare,  que  Mars  ou  une  planète  quelconque  parcourt  en 
une  seconde  sur  son  orbite ,  s'obtient  en  divisant  le  nombre 
de  myriamètres  contenus  dans  cette  orbite,  par  le  nombre  de 
secondes  qu'on  obtient  en  multipliant  le  nombre  de  jours  de  la 
révolution  par  les  86400  secondes  contenues  dans  un  jour. 
C'est  ainsi  qu'on  a  formé  le  tableau  des  vitesses  des  planètes 
(i*'  Appendice,  n**  17).  En  outre,  la  longueur  du  rayon  vec- 
teur,  étant  connue  pour  tous  les  points  de  l'orbite,  précisera 
la  valeur  de  l'arc  d'une  seconde  pour  le  point  dont  il  s'agit. 

On  peut  encore  trouver  directement  le  sinus  verse  DB  par 
un  procédé  qui  revient  au  même.  Car,  connaissant  l'arc  PB, 
décrit  au  point  P  en  une  seconde,  on  a  l'angle  PSD.  Donc,  dans 
le  triangle  rectangle  PSD,  on  aura,  outre  l'angle  droit,  l'an- 
gle aigu  PSD  et  le  côté  PS  qui  est  la  distance  périhélie.  Le 
triangle  PSD  étant  ainsi  déterminé,  on  pourra  calculer  l'hy- 
poténuse SD,  et ,  par  suite ,  le  sinus  verse  DB  =  SD  — SB. 

Maintenant,  si  l'on  compare  les  valeurs  numériques  des  sinus 
verses  DB  et  GE,  on  trouve  qu'elles  sont  précisément  en  rai- 
son inverse  du  carré  des  distances  SP,  SA;  et  si  l'on  étend  le 
calcul  à  un  point  quelconque  de  l'orbite ,  on  voit  qu'il  en  est 
toujours  de  même.  D'où  il  résulte  que  la  hauteur,  dont  le  so- 
leil fait  tomber  la  planète  à  chaque  seconde  >  varie  en  raison 
inverse  du  carré  de  la  distance. 

176.  Au  reste,  on  peut  arriver  au  même  résultat  sans  cal- 
cul et  d'après  la  seule  considération  du  mouvement  elliptique 
de  la  planète.  En  effet ,  le  maximum  de  vitesse  ayant  lieu  an 
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périhélie ,  la  force  centrifuge ,  qui  tend  à  éloigner  la  planète 
du  soleil,  augmentant  plus,  par  la  vitesse  acquise,  que  la  force 
attractive  du  soleil,  par  la  diminution  de  distance,  la  diagonale 
du  parallélogramme  construit  sur  ces  deux  forces  se  rappro- 
chera davantagedu  côté  extérieur.  Ainsi,  la  planète  s'éloignera, 
et  le  rayon  vecteur  s'accroissant  ne  sera  plus  perpendiculaire  à 
la  direction  du  mouvement ,  mais  fera  un  angle  obtus  avec  cette 
direction,  ce  qui  rejettera  en  dehors  la  diagonale  du  parallélo- 
gramme construit  sur  les  deux  forces.  Le  même  effet  conti- 
nuant ,  la  planète  s'éloignera  donc  de  plus  en  plus  en  diminuant 
de  vitesse,  par  suite  de  l'attraction  solaire  qui  sera  de  plus  en 
plus  oblique.  11  est  facile  de  concevoir  qu'il  doit  en  être  ainsi;  et 
tout  le  monde  sait  que  l'action  d'un  cheval,  qui  doit  s'opposer  au 
mouvement  d'un  fardeau ,  devient  d'autant  plus  énergique  qu'il 
exerce  ses  efforts  dans  une  direction  plus  rapprochée  de  la  ligne 
diamétralement  opposée  à  celle  du  mouvement ,  et  récipro- 
quement. D'ailleurs,  ceci  résulte  immédiatement  du  principe 
de  la  décomposition  des  forces  (171).  Car,  soient  (fig.  50)  BA 
la  ligne  parcourue  par  le  fardeau ,  A  G  la  direction  de  l'effort 
du  cheval;  cette  force  se  décompose  en  deux  autres  AD,  AB , 
dont  la  première  est  nulle  pour  s'opposer  au  mouvement  du 
fardeau ,  et  dont  la  seconde  AB,  moindre  que  AC,  mesure  l'ef- 
fort réel  du  cheval.  Amsi,  l'attraction  du  soleil  altère  de  plus 
en  plus  la  vitesse  de  la  planète,  en  vertu  d'une  des  composantes 
de  sa  force,  jusqu'à  ce  que,  la  planète  se  trouvant  à  l'aphélie , 
l'une  des  composantes  devienne  nulle,  le  rayon  vecteur  étant . 
de  nouveau  perpendiculaire  à  la  direction  du  mouvement.  A 
ce  point  la  vitesse  est  réduite  à  son  minimum  y  et  la  force  cen- 
trifuge, qui  tend  à  écarter  la  planète,  étant  plus  faible  que 
l'attraction  solaire,  qui;  bien  que  réduite  à  son  minimum ^ 
n'a  pas  diminué  dans  le  même  rapport ,  la  planète  décrira  la 
seconde  partie  de  son  orbite.  Dans  cette  autre  partie,  l'attrac- 
tion du  soleil,  devenant  de  plus  en  plus  oblique,  mais  con- 
courant avec  la  direction  du  mouvement ,  augmentera  pro- 
gressivement la  vitesse  de  la  planète,  comme  elle  l'avait 
diminuée  dans  la  première  partie  où  elle  agissait  en  sens  con- 
traire ,  et  lui  fera  recouvrer  sa  vitesse  primitive  au  périhélie. 

i6 
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Or,  l'eUipte  étant  symétrique  au  périhélie  et  à  l'aphélie,  tes 
rayons  de  courbure  y  sont  les  mêmes,  et,  par  eonséqu^t,  les 
forces  centrifuges  eu  ces  deux  points  sont  proportionneUes  aux 
carrés  des  vitesses  (t  73, note).  De  plus,  les  surfaces  décrites  par 
le  rayon  vecteur,  pendant  l'unité  de  temps,  sont  égales,  et  ces 
surfaces  sont  des  triangles  dont  le  rayon  vecteur  est  la  base  et 
dont  la  hauteur  est  Tare  décrit  par  la  planète*  Donc  ces  arcs, 
et  par  conséquent  les  vitesses ,  sont  en  raison  inverse  des  rayons 
ou  des  distances ,  et  les  carrés  des  vitesses  sont  en  raison  in- 
verse des  carrés  des  distances.  Donc  au  périhélie  et  à  l'aphélie 
les  forces  centrifuges  ou  attractives  sont  en  rais(m  inverse  du 
carré  des  distance. 

I77.£n  outre,  si  l'on  compai*e,dans  leurs  orbites,  deux  pla- 
nètes, telles  que  Mars  et  Jupiter,  en  calculant  numériquement 
les  quantités  dont  le  soleil  les  fait  tomber  en  une  seconde,  soit 
au  périhélie,  soit  à  l'aphélie,  soit  en  deux  points  correspon- 
dants, on  trouve  que,  pour  Torbite  extérieure,  cette  quantité 
ou  ce  sinus  verse  surpasse  la  même  quantité  relative  a  l'orbite 
hitérleure ,  et  précisément  dans  le  rapport  inverse  du  carré  des 
distances  au  soleil.  C'est  donc  une  loi  commune  à  tous  les 
corps  célestes,  car  on  ne  peut  supposer  que  Mars  et  Jupiter 
soient  composés  de  la  même  matière  et  dans  les  mêmes  pro- 
portions. 

De  là  résultent  ces  conséq[uences  remarquables  : 

l''  Cest  dans  le  soleil  que  réside  la  force  çpU  retient  les 
planètes  dans  leurs  orbites. 

2»  Une  planète  est  d'autant  moins  attirée  qu'elle  est  plus 
éloignée  du  soleil,  et  dans  la  prf^rtion  du  carré  des  éUs* 
tances. 

Enfin ,  les  planètes  qui  ont  des  satellites  les  attirent  de  la 
même  manière,  et  d'après  la  même  loi,  puisque  les  satellites 
offrent,  par  rapport  à  leur  planète,  les  mêmes  phénomènes 
que  les  planètes  par  rapport  au  soleil,  et  se  meuvent  pareille- 
ment d'après  les  lois  de  Kepler. 

178.  Dans  ce  qui  précède^  nous  n'avon»  considéré  l'attrac- 
tion que  sousî  le  rapport  d^  la  diminution  qu'elle  ^ouve  par 
suite  de  V«^ugme^fcation  de  distance  î  nm^ileiif  p|e  m|tr^  ca^ps 


qctl  la  fati  aaisi  vartor,  ëte  diange  avee  la  ma«s6.  En  eftet^ 
FatiraetioD  s'exerce  ea  partlcalier  sor  chaque  moléctile  maté- 
rielle ,  de  sente  que  deux  moléeiileâi  laatériellee  flont  sotimlses  à 
deux  attnictlotis ,  ce  qui  doit  évidemment  avoir  iiea  pour  qae 
éeniL  moléetiles  matérielles  aequièrent  canjointemetit  la  même 
vitesse  que  dans  le  cas  d'ime  s^le  molécule.  Ainsi  ^  plos  an 
cmps  a  de  moléetiies  matérielles^  c'est-À-dire ,  de  masse  ^  plus 
il  est  attiré  ;  et  deux  eorps  différents  de  masse ,  sitaés  à  égale 
distance  da  soleil ,  sont  attirés  dans  le  rapport  direct  de  leurs 
masses.  C'est  exactement  le  même  phénomène  que  présente  la 
pesanteur  (170);  elle  attire  tous  les  corps  en  raison  directe  de 
leur  masse ,  et  par  conséquent ,  à  distance  égaie,  les  fait  tomber 
dans  le  vide  avec  la  même  vitesse.  Chaque  corps  pèse  donc  vers  le 
centre  de  la  terre  proportionnellement  à  sa  masse  ;  et  de  méme^ 
la  pesanteur  terrestre,  ou  la  force  centrale  qui  réside  dans  la 
terre  ^  est  fermée  de  la  réunion  de  tous  les  éléments  de  pesan* 
teur  inhérents  à  chaque  molécule  matérielle  dont  se  compose 
ta  masse  terrestre;  de  sorte  que  iÂ  la  masse  de  la  terre  aug« 
meotatt  dans  on  certain  rapport,  sa  force  attraetive  augmen^ 
tefaAt  dans  le  même  rapport ,  par  exemple,  deviendrait  double> 
si  la  masse  de  la  t^re  était  doublée^  Ainsi ,  la  terre  agit  sur  un 
corps  proportionnellement  à  sa  masse,  et  le  corps  réagit  sur  la 
terre ,  ou  pèse  vers  elle,  proportionnetlemeftt  à  la  sienne  ;  de 
manière  que  la  terre  et  le  eorps  agissent  réciproquement  l'un 
sur  l'autre  en  rats(m  de  leurs  masses.  Donc  la  force ,  qui  re^^ 
tient  tes  planètes  et  U»  satellites  dans  leurs  orbites ,  étant  ab« 
solument  identique  avec  la  pesanteur  terrestre ,  le  soleil  et  les 
planètes  doivent  également  s^attirer  dans  le  rapport  de  leurs 
masses;  et  il  en  est  de  même  pour  les  planètes  et  leurs  satellites. 
C'est  ainsi  qase  sans  faire  aucune  supposition  ^  et  se  bornant 
à  eomparer  les  j^bàiomènes  célestes  avec  les  lois  du  meuve* 
meut  des  corps,  on  est  conduit  à  ce  grand  pf^cipe  de  la  na- 
ture ,  où  l'immortel  Newton  s'est  élevé  par  la  fbrce  de  son 
géirïe,  savoir  :  tms  les  corps  s'attireni  en  raison  directe  des 
masses  et  en  raison  inverse  au  carré  des  distances. 

m.  Ainsi ,  ce  j^ncipe  a  été  établi  par  Nevirton ,  au  moyen 
de  taisennement»  rigoureux  ft^  sur  des  donnée»  exactes.  Le 

16. 
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problème  a  été  simplifié  par  la  considération  gae  si  le  corps 
attirant  et  le  corps  attiré  sont  sphériques,  l'attraction  est  pré- 
cisément la  même,  de  part  et  d'autre,  que  si  la  masse  entière  de 
chaque  corps  était  réunie  à  son  centre  de  gravité,  et  que  les 
deux  sphères  fussent  ainsi  réduites  à  deux  points  matériels 
ayant  respectivement  la  masse  de  leur  globe.  Newton  a  prouvé 
que  les  phénomènes  étaient  exactement  les  mêmes  dans  l'une 
ou  dans  l'autre  hypothèse.  La  partie  de  la  supposition  relative 
à  la  sphéricité  de  la  terre  n'est  pas  vraie;  mais  la  différence 
est  trop  légère  pour  qu'on  ne  puisse  se  dispenser  de  la  négliger 
au  moins  dans  un  premier  calcul.  D'ailleurs,  le  mouvement  des 
planètes  n'est  pas  rigoureusement  elliptique,  et  toutes  ces  iné- 
galités, dont  on  tient  compte  ensuite,  confirment  au  plus  haut 
degré  les  lois  de  l'attraction.  Newton  a  fait  voir,  en  outre , 
qu'on  devait  prendre  pour  origine  des  distances  les  centres  de 
gravité  du  soleil  et  des  planètes,  dans  le  calcul  de  leurs  forces 
attractives.  La  comparaison  des  expériences  sur  la  pesanteur 
avec  le  mouvement  de  la  lune  l'a  conduit  à  ce  résultat.  Car 
il  en  est  évidemment  ainsi  pour  la  terre,  dont  la  force  attrac- 
tive envers  les  corps  situés  à  sa  surface  est  de  même  nature 
que  celles  qui  résident  dans  le  soleil  et  dans  les  planètes  (Cos- 
mographie ,  n^  194). 

180.  En  partant  du  grand  principe  de  Newton,  on  en  voit 
découler,  sans  aucune  exception,  tous  les  phénomènes  des  corps 
célestes  jusque  dans  leurs  moindres  détails.  Mais  la  nature  de 
la  force  attractive ,  la  cause  de  cette  puissance,  ainsi  que  la 
manière  dont  elle  se  transmet,  nous  sont  totalement  incon- 
nues. Newton  n'a  pas  recherché  de  quelle  nature  était  l'attrac- 
tion, ni  si  elle  était  une  propriété  essentielle  à  la  matière. 
M.  Azaïs  a  donné  des  développements  ingénieux  sur  l'attrac- 
tion, qu'il  explique  d'après  ce  qu'on  appelle  le  système  de  Vex- 
pansion.  Mais  cette  idée  n'est  pas  neuve,  puisqu'elle  remonte 
au  temps  de  Newton,  ayant  été  primitivement  émise  par 
Thuillière,  un  de  ses  amis,  et  longuement  traitée  depuis  par 
Pierre  Lesage  de  Genève ,  qui  a  fait  un  volume  entier  sur  ce 
si^et.  Cette  hypothèse,  travaillée  de  nouveau  par  M.  Azaïs  et 
admise  par  les  partisans  des  causes  physiques  de  l'attraction , 
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consiste  à  faire  traverser  tout  l'espace  par  des  molécules  qui  se 
meuvent  dans  un  nombre  infini  de  courants  agissant  dans 
toutes  les  directions.  Lorsqu'un  corps  est  en  repos,  c'est  parce 
que  les  courants  se  font  équilibre,  le  courant  qui  vient  de  l'o- 
rient faisant  équilibre  à  celui  qui  vient  de  l'occident ,  celui  du 
nord  à  celui  du  sud,  etc.  Mais  si  le  même  corps  se  trouve  en 
présence  d'un  autre ,  ce  nouveau  corps  va  servir  de  bouclier 
ou  plutôt  d'écran  au  premier ,  et  empêcher  le  contre-courant 
d'arriver  sur  le  corps  pour  faire  équilibre  à  celui  qu'il  reçoit 
dans  la  direction  diamétralement  opposée,  et  qui,  par  con- 
séquent, n'étant  plus  contre-balancé,  doit  repousser  le  pre- 
mier corps  vers  le  second  ;  de  sorte  que  les  deux  corps  se  ser- 
viront mutuellement  d'écran,  et  seront  ainsi  poussés  l'un  vers 
l'autre  par  des  courants  opposés  qui  ne  peuvent  pénétrer  dans 
l'espace  intermédiaire.  En  outre ,  les  deux  corps  seront  d'au* 
tant  plus  poussés  l'un  vers  l'autre  qu'ils  seront  plus  rapprochés, 
et  l'hypothèse  de  l'expansion  s'accorde  avec  la  seconde  partie 
du  principe  de  Newton,  savoir,  que  l'attraction  varie  en  raison 
inverse  du  carré  des  distances,  mais  non  avec  la  première 
partie ,  d'après  laquelle  l'attraction  doit  être  proportionnelle 
aux  masses.  Donc  l'hypothèse ,  admise  pour  former  le  système 
de  l'expansion ,  n'est  pas  vraie ,  puisqu'elle  ne  rend  pas  compte 
des  phénomènes. 

On  a  encore  supposé  que  l'attraction  était  la  résultante  des 
impulsions  communiquées  par  un  éther  magnétique  ou  élec- 
trique; mais  cette  supposition  n'est  pas  plus  satisfaisante.  Il 
serait  bien  à  désirer  que  l'on  connût  la  vraie  cause  de  l'at- 
traction ,  car  alors  on  trouverait  tout  à  fait  juste  pour  les  mou- 
vements des  corps  célestes,  et  cependant  les  observations 
actuelles  sont  exactes,  à  des  fractions  d'épaisseur  de  fil  d'a- 
raignée près. 

-k-k  Perturbations  et  masses  des  corps  célestes. 

1 8 1 .  La  première  conséquence  du  grand  principe  de  Newton 
est  que  les  lois  de  Kepler ,  dont  l'exactitude  serait  parfaite  si 
les  planètes  étaient  des  corps  sphériques,  homogènes,  sans  ac- 
tion l'un  sur  l'autre  et  n'obéissant  qu'à  l'attraction  du  soleil , 


246  COSMOCt^APHIB  (COVPLÉBIBNT). 

ne  mmt  pM  rigrareoMiii^  vraies,  mate  seulement  approxi- 
matives ;  ear  les  planètes  réagissant  l'une  sur  l'autre  et  sur  le 
soltil,  leurs  mouvements  doivent  éprouver,  par  suite  de  ces 
réactions ,  des  déplacements  qui  tes  écartent  d'une  orbite  ma? 
thématiquement  elliptique  ;  ce  aont  ces  déplacements  qu'oq 
»pj^l\e  perturbations.  De  même,  les  satellites  sont  troublés^ 
dans  leurs  mouvcmeuts  autour  de  leur  plauète,  par  leur  at* 
traction  mutuelle  et  par  celle  du  soleiU  Or,  c'est  ce  que  nous 
apprennent  les  observations  astronomiques  poussées  au  plus 
haut  degré  de  précision.  Elles  mettent  donc  le  principe  de  rat» 
traction  universelle  à  l'abri  de  toute  espèce  d'oly'eotion,  puis- 
que ce  prineipa  sert  non-seulement  à  expliquer  les  plus  petits 
dérangements  qui  surviennent  dans  les  mouvements  célestes  9 
mais  encore  à  prédire  les  plus  légères  perturbations  futures  1 
dont  il  assigne  positivement  la  cause, 

189.  lies  astronomes  ^stinguent  deux  espèces  de  perturba* 
tioos  ou  inégalités^  qui  altèrent  les  mouvements  des  corps  ce* 
lestesi  ce  sont  les  inégalités  périodiques  et  les  inégalités  se* 
eulaires.  Celles-ci ,  qui  affectent  les  éléments  elliptiques  des 
planètes,  sont  périodiques  comme  les  premières,  mais  croissent 
avec  une  extrême  lenteur,  et  embrassent  une  longue  période 
de  siècles,  d'où  est  venu  leur  nom  ;  tandis  que  les  inégalités 
périodiques  proprement  dites,  dépendant  de  la  position  relative 
ou  de  la  c<»ifiguration  des  diverses  planètes,  croissent  rapide- 
ment ,  et  se  compensent,  sans  laisser  de  traces  1  toutes  les  fois 
que  la  position  relative,  ou  la  configuration  qui  les  a  produites, 
redevient  la  même»  Ainsi,  Jupiter  est  dérangé  par  Saturne  dans 
sa  marche  autour  du  soleiU  Si  Saturne  était  une  molécule,  ee 
dérangement  n'aurait  pas  lieu.  Mais  Saturne  ayant  une  masse 
sensible  par  rapport  à  celle  de  Jupiter ,  il  le  dérange.,  c'est* 
à-dire ,  le  fait  avancer  ou  reculer ,  selon  qu'il  est  situé  de  l'un 
ou  de  l'autre  côté  par  rapport  au  sens  du  mouvement.  Saturne 
cause  donc  alors  une  perturbation ,  qui  se  mesure  par  la  quan- 
tité dont  il  foit  avaneer  ou  retarder  Jupiter  dans  sou  mouve- 
ment autour  de  Fastre  qui  le  maîtrise.  Par  ccmséqu^t ,  les 
planètes  doivent  agir  l'une  sur  l'autre  en  raison  de  leur  masse, 
et  les  perturbations  qu'elles  causent  doivent  être  d'autant  plus 


grÂMéft  c|li*éllffift  ôat  dleé-ménieB  une  masM  plus  eonsidéniUe. 

18S.  La  divteioii  des  inégalités  en  périodiques  et  sécniairet, 
aduptée  par  les  astronomes ,  n'est  pas  exacte  :  car  il  y  a  réetr 
lement  une  troisième  espèce  d'inégalités,  qu'on  peut  nommer 
inégalités  à  langue  période  ^  pour  les  distinguer  des  inéga*^ 
Mes  péHoéiqnes  dont  on  vient  de  parier ,  et  qu'on  nommerait 
alors  înégûliiés  à  courte  période  (Cosmographie,  n^  lOS).  Il 
est  assez  diiBcite  d'expUi|uer  clairement  I  Inégalité  à  longue 
période;  mais  les  géomètres  la  conçoivent  très-faeilemeiit, 
ainsi  que  les  deux  antres  inégalités,  au  moyen  de  leurs  formules^ 
qnl  comprennent!  en  général,  trois  espèces  de  termes,  et  qui  leur 
servent  à  calculer  toutes  les  quantités  relatives  aux  pianètee. 
Ainsi  ^  par  exemple ,  rexoentricité  d*nne  orbite  planétaire  est 
donnée  par  trois  termes  ;  le  l"  est  une  quantité  constante;  le 
S*  est  proportionnel  au  temps ,  qu'il  contient  donc  en  mnltio 
pUcateur  et  hors  de  toot  signe  trigonométrique  ;  le  s*"  renferme 
le  temps ,  mais  sous  le  signe  trigonométrique  :  de  sorte 
que 9  si  l'on  désigne  par  e  l'excentricité ,  par cla  constante, 
par  m  le  facteur  du  2*  terme  ou  le  eoe£flcient  du  temps ,  et 
pur  n  le  coefficient  du  temps ,  mais  sous  le  signe,  on  attm 
ezr:e^$nt  +  tiB{nt).  Le  9' terme,  proportionnel  au  temps, 
erott  indéfiniment  avec  lui  Jusqu'à  une  limite  excessivement 
reculée;  e'est  sur  ce  terme  que  porte  l'inégalité  séculaire.  Le 
antenne,  au  contraire,  est  une  fonction  trigonométrique  dn 
temps,  et,  par  conséquent,  périodique.  Mais  ce  terme  peut 
être  très-petit ,  comme  dans  le  cas  des  inégalités  périodiques 
proprement  dites,  on  à  courte  période  ^  ou  bien  être  tvèa- 
grand,  ce  qui  donne  les  inégalités  a  longue  périoderCeUeê<i 
ne  se  compensent  pas,  comme  les  précédentes,  par  le  retour  de 
la  même  configuration  des  planètes,  parce  qu'elles  proviennent 
de  leur  action  mutuelle  et  non  interrcmipue ,  indépendamment 
de  leors  configurations  respectives. 

En  définitive,  les  inégalités  à  longue  période  proviennent  de 
ce  que  les  mouvements  moyens  ou  les  vitesses  moyennes  angu- 
laires de  deux  planètes,  l'une  troublante,  l'autre  trouWée,  ne 
sont  pas  commensurabies.  Si  les  mouvements  moyens  des  deux 
planètes  étaient  précisément  dans  le  rapport  de  9  à  a ,  par 
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exemple,  ces  planètes  reprendraient  exactem^t  leur  même 
position  relative  au  bout  de  la  période  formée  par  5  révolutions 
de  l'une  et  par  2  révolutions  de  l'autre.  Alors,  dans  une  seule  de 
ces  périodes ,  les  conjonctions  répondraient  bien  à  des  points 
différents  des  de&x  orbites  ;  mais ,  dans  les  périodes  consécu- 
tives ,  les  conjonctions  correspondraient  successivement  aux 
mêmes  points  que  dans  la  première.  Or,  les  deux  mouvements 
moyens  étant  incommensurables,  il  n'en  est  pas  ainsi.  De  plus, 
la  portion  de  la  force  perturbatrice ,  qui  n'est  pas  compensée 
à  la  fin  de  la  première  période,  semble  devoir  s'accumuler  in- 
définiment, et  former  une  inégalité  séculaire,  comme  on  Ta  cru 
en  effet  pendant  longtemps. 

184.  Laplace  reconnut  le  premier  que  les  équations  sécu« 
làires  des  mouvements  moyens  de  Jupiter  et  de  Saturne  deve- 
naient nulles  par  la  substitution  des  valeurs  numériques  et  par 
la  réduction  des  termes ,  de  sorte  que  les  mouvements  moyens 
de  ces  planètes  ne  produisent  pas  une  inégalité  séculaire , 
mais  une  inégalité  à  longue  période.  Les  mouvements  moyens 
de  Jupiter  et  de  Saturne  sont  à  peu  près  dans  le  rapport  de  S 
à  2 ,  qui  nous  a  servi  d'exemple.  Car  cinq  révolutions  de  Ju- 
piter font  21  663  jours,  et  deux  de  Satuinie  en  font  21  518  ;  et 
comme,  pendant  cette  différence  de  145  jours,  Saturne  par- 
court environ  5^  (  et  Jupiter  12**  ) ,  il  s'en  faudra  donc  seule- 
ment de  ô*"  que  les  deux  planètes  se  retrouvent  en  conjonction, 
précisément  aux  mêmes  points  de  leurs  orbites ,  après  cinq 
révolutionsde  Jupiter.  Leur  périodesynodique étant  de  7253^,4, 
les  deux  planètes  reviendront  réellement  à  leur  troisième 
conjonction  après  trois  de  ces  périodes,  ou  21  760  jours;  et, 
pendant  cet  intervalle,  elles  auront  parcouru  chacune  8''6' 
au  delà  de  5  et  de  2  révolutions  sidérales.  Cet  effet ,  s'accumu- 
lant  dans  les  périodes  suivantes  de  21  760  jours,  produit  ce 
qu'on  appelle  la  grande  inégalité  de  Jupiter  et  de  Saturne, 
En  outre,  comme  l'arc  de  8°6' est  contenu  44  -i  fois  dans  360% 
la  3^  conjonction  de  la  période  de  21  760  jours  ne  reviendra 
au  même  point  de  l'orbite  qu'après  44  ^  fois  21  760  jours ,  ou 
2  648  ans.  Mais  les  points  del'orbite,  qui  correspondent  à  ial  ""  et 
à  la  2' conjonction  de  chaque  période  de  21 760  jours,  parcou- 
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rant  aussi  un  arc  de  8<»6'  pendant  eette  période,  décrivent  donc 
également  la  circonférence  en  2  648  ans.  Ainsi,  l'une  quelconque 
de  ces  trois  conjonctions  aura  lieu  dans  le  tiers  de  2  646  ans, 
ou.  environ  883  ans,  et  précisément  au  point  primitif  de  dé- 
part sur  chaque  orbite.  Donc  la  période ,  amenant  la  compen- 
sation exacte  de  la  grande  inégalité ,  devrait  être  de  883  ans  ; 
mais  la  variation  des  éléments  elliptiques  la  porte  à  91 8  ans. 

185.  Nous  avons  indiqué  (Cosmographie,  n^  197)  com- 
ment on  pouvait  obtenir  la  masse  des  planètes ,  en  formant 
autant  d'équations,  où  ces  masses  entraient  comme  inconnues, 
qtie  l'on  avait  à  considérer  de  planètes  perturbatrices.  Ce  pro- 
cédé ne  laisse  pas  que  d'être  fort  compliqué,  non  par  la  diffi- 
culté de  mettre  le  problème  en  équations,  mais  par  le  choix 
qu'il  oblige  à  faire  des  combinaisons  les  plus  propres  à  isoler 
successivement  chaque  inégalité  de  toutes  celles  qui  affectent 
à  la  fois  la  même  planète,  en  déterminant  le  rapport  de  chaque 
inégalité  à  la  masse  qui  la  produit,  et  par  les  considérations  dé- 
licates qu'il  exige  sur  la  nature  des  intégrales  et  des  approxima- 
tions. Heureusement  on  a  d'autres  moyens  moins  pénibles  d'ar- 
river aux  mêmes  résultats  pour  les  planètesqui  ont  des  satellites; 
et  la  première  méthode ,  qui  en  est  tout  à  fait  indépendante , 
sert  seuleoient  à  confirmer  l'exactitude  des  résultats  obtenus. 

Nous  avons  déterminé  (Cosmographie,  n°*  197  et  198)  le 
rapport  de  la  masse  de  la  terre  à  celle  du  soleil.  On  ne  l'au- 
rait pas  obtenu  aussi  exactement,  si  l'on  n'avait  pu  faire 
des  expériences  directes  sur  la  pesanteur  à  la  surface  de  la 
terre,  ou  si  elle  n'avait  pas  eu  de  satellite.  Le  second  pro- 
cédé sert  également  à  calculer  le  même  rapport  pour  Jupiter 
et  pour  Saturne  qui  ont  des  satellites,  et  avec  d'autant  plus 
de  succès  que  ces  planètes,  ayant  une  masse  considérable, 
sont  la  principale  cause  des  perturbations,  ce  qui  donne  beau- 
coup de  moyens  de  vérification.  Comme  on  connaît  les  dimen- 
sions des  orbites  des  satellites  de  Jupiter  et  leurs  révolutions 
sidérales,  on  choisit  celui  d'entre  eux  qui  présente  le  plus  de 
facilité  pour  le  calcul  :  c'est  le  quatrième.  On  détermine  donc 
la  quantité  dont  ce  satellite  tombe  en  l"  vers  sa  planète ,  et 
celle  dont  Jupiter  tombe  en  1"  vers  le  soleil.  On  transporte 
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le  satiliité  à  là  diManee  dti  soleil ,  pour  Avoir  la  qiiaiitilé  âonl 
Jupiter  le  ferait  tanber  en  i'\  s'il  était  à  cette  distanee.  Alors 
le  rapport  nwiiériqiie  <Ateon,  ponr  les  chutes  da  satellite  et  de 
Jupiter,  domie  celui  de  la  masse  de  Jupiter  au  soleil.  On  peut 
rendre  d'ailleurs  le  calcul  plus  exact ,  comme  on  Ta  indiqué 
pour  la  terre  (  Cosmographie ,  n^  197),  en  remplaçant  la  masse 
de  la  planète  par  la  somme  des  masses  de  la  planète  et  de  son 
satellite^  et  la  masse  du  soleil  par  la  somme  des  masses  du  so- 
Ml  et  de  la  planète,  parce  que  la  forcequi  retient  un  corps  dans 
9on  oriHte  relative  autour  d'un  corps  central  di^nd  de  la 
somme  des  masses  des  deux  corps. 

En  outre ,  on  simplifie  Inen  le  problème ,  en  substituant  l'at- 
traction du  soleil  sur  la  terre  à  celle  du  soleil  sur  Jupiter ,  ce 
que  les  lois  de  Kepler  et  le  principe  de  la  pesanteur  universelle 
autorisent  à  faire.  On  évite  par  là  de  calculer  la  quantité  dont 
Jupiter  tombe  en  l"  vers  le  soleil,  et  Ton  se  sert  du  calcul  déjà 
fiait  pour  la  terre ,  dont  on  c(mnait  d'ailleurs  très-exactement 
le  rapport  de  la  masse  à  celle  du  soleil  ;  de  sorte  qu'on  aura  la 
proportion  suivante  :  la  pesanteur  du  satellite  vers  sa  planète 
est  à  la  pesanteur  de  la  terre  vers  le  soleil,  comme  le  rayon  de 
l'orbite  du  satellite,  divisé  par  le  carré  du  temps  de  sa  révo- 
lution sidérale,  est  à  la  distance  moyenne  de  la  terre  au  soleil 
divisée  par  le  carré  de  Tannée  sidérale.  Pour  transporter  le  sa- 
tellite à  une  distance  de  Jupiter  égale  à  la  distance  moyenns 
de  la  terre  au  soleil ,  il  &ut  multiplier  le  rapport  ci-dessus  par 
les  carrés  des  rayons  respeetiûi,  ce  qui  donne  la  proportion  :  la 
masse  M  de  Jupiter  est  à  la  masse  M' du  soleil^  comme  le  cube  du 
rayon  r  de  l'orbite  du  satellite,  divisé  par  le  canré  du  temps  t  de 
sa  révolution  sidérale,  est  au  cube  de  la  distanee  moyenne  f' 
de  la  terre  au  soleil,  divisé  par  le  carré  de  l'année  sidérale  f^ 
ou  plus  ^ULctement ,  d'après  l'observation  cirdessus, 
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en  désignant  par  m  et  mf  les  masses  du  isatellite  et  de  la  terre. 
C'est  ainsi  que  Laplace  a  trouvé  tjttx^  pour  la  masse 


de  J«piler^  eelie  du  s^eil  étant  l.  Mais  tes  yerlorteti^is» 
causées  par  Jupiter  au  mouvement  des  quatre  petites  planètea 
nouveil^mait  découTertes,  ont  montré  que  cette  masse  était 
erronée.  On  a  découvert  que  Terreur  provenait  de  i'emj^^ 
&it  par  LaplacCf  d'anciennes  mesures  mierométriques  des  plus 
grandes  éiongationsdessateliites  de  Jupiter^  lesquelles  étaient 
inexactes.  Toutefois ,  on  ne  connaît  pas  encore  très-bien  les 
dernières  unités  de  la  masse  de  Jupiter.  Hersehel  la  porte  à 
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de  la  terre;  le  Bureau  àes  bmgUudeB  la  donne  égale  à 
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OU  337,8733  fois  celle  de  la  terre,  et  Francœur  à  331>5609 
fols  cMe  de  la  terre,  ou  ■ '■  ^-   de  celle  du  seleiU  valeur  beàu^ 

'       1070,5  ' 

1  1 

eoup  ^rop  fiiible;  d'autres  enfin  la  portent  à  Tq^t?  TTcT» 

1058 'To5Ï*  ^^***  probable  que  la  véritable  valeur  ne  s'é-» 
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loigne  pas  beaucoup  de  la  dernière,  tttt,  ou  336,7514  fois 

celle  de  la  terre ,  valeur  que  nous  avons  adoptée.  On  obtient 
par  le  même  procédé  T-—r  pour  la  masse  de  Saturne,  et         ■ 

pour  celle  d'Uranus.  La  masse  des  antres  planètes  ne  peut 
s*obtenir  que  par  le  calcul  des  perturbations  qu'elles  prodni«i 
sent.  Quant  aux  masses  de  Jupiter  et  de  Saturne^  on  ne  peut  es- 
pérer d'obtenir  leurs  dernières  unités  avec  plus  de  précision^ 
qu'en  calculant  les  perturbations  que  ces  deux  planètes  font 
prouver  aux  comètes  périodiques  qui  s'en  rapprochent ,  et 
surtout  à  la  comète  de  Hailey. 

La  masse  de  la  lune  se  déduit  de  Tint^isité  de  son  action 
dans  les  marées  9  elle  égale  environ  ^  de  celle  de  la  terre* 

Laplaoe  a  étudié  avec  le  plus  grand  soin  les  satellites  de 
Jupiter,  dont  il  a  déterminé  les  masses  par  la  méthode  dés  per- 
turbations. Mais  les  dernières  unités  seront  sans  doute  recti- 
fiées ,  comme  celles  des  planètes^  par  suite  des  observations 
futures. 
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Si  un  professeur  d'astronomie  commençait  son  coars  en 
disant  à  ses  élèves  :  «  Je  vais  vous  montrer  à  faire  une  balance 
qui  vous  serve  aussi  bien  à  peser  le  soleil  que  le  plus  petit  sa- 
tellite de  Jupiter,  »  il  trouverait  sans  doute  d'abord  beaucoup 
d'incrédules  :  or,  nous  venons  d'indiquer  comment  on  y  par- 
vient au  moyen  du  grand  principe  de  la  pesanteur  univer- 
selle, et  cependant  la  masse  du  satellite  est  à  celle  du  soleil 
dans  le  rapport  de  1  à  65  millions. 

186.  On  a  remarqué  que  les  densités  des  planètes  sont  à 
peu  près  en  raison  inverse  de  leurs  distances  au  soleil  ;  de  sorte 
qu'en  supposant  la  densité  de  la  terre  égale  à  celle  de  la  pierre 
calcaire ,  on  pourrait  dire  que  Mercure  a  la  densité  de  la  mine 
de  fer,  Vénus  celle  du  grès,  Mars  celle  du  manganèse,  Jupiter 
et  Saturne  celles  de  la  résine  et  du  liège.  Quant  à  la  densitéde 
la  lune,  elle  égale  à  peu  près  les  f  de  celle  de  la  terre. 

187.  Il  est  facile  de  calculer  la  pesanteur  à  la  surface  du 
soleil  ;  car  Newton  a  prouvé  que  l'attraction  d'un  corps  sphé- 
rique  est  la  même  que  si  toute  sa  masse  était  réunie  en  son 
centre  de  gravité.  En  outre,  cette  attraction  est  en  raison  di- 
recte de  la  masse  et  en  raison  inverse  du  carré  de  la  distance 
au  centre.  Donc,  si  l'on  prend  les  rayons  mêmes  de  la  terre  et 
du  soleil  pour  les  distances  où  la  gravité  s'exerce,  comme  le 
rayon  solaire  égale  112,079  rayons  terrestres,  on  aura  la  pro- 
portion :  la  pesanteur  terrestre/?  est  à  la  pesanteur  solaire  P, 
comme  l'unité  est  à  354  936  divisé  par  le  carré  de  1 12,079,  od 

p  ..  354936 

^  ••         (112,079)*" 

Lecsteul  donneP  =p .  28,2,  c'est-à-dire  que  le  soleil  attire  28,2 
Ibis  plus  un  corps  situé  à  sa  surface  que  la  terre  n'attire  un  corps 
situé  à  la  sienne,  ou,  en  d'autres  termes,  qu'un  kilogramme, 
transporté  à  la  surface  du  soleil ,  y  exercerait  la  même  pres- 
sion qu'un  poids  de  28''"-,  2  à  la  surface  de  la  terre  *,  d'où  il 

C)  Herschel  et  Fraucœur  donnent  27,9  pour  la  pesanteur  à  la  surface 
du  soleil  Or,  leur  diamètre  solaire  étant  ixi,5,  on  trouve  réellement  a8,5. 
Avec  le  diamètre  109,93  de  T Annuaire  du  Bureau  des  longitudes  (lequel 
correspond  au  demi-diamètre  angulaire  harmonique  16'  i",37  et  à  la  pa- 
rallaxe 8"y75),  on  trouve  29,3. 
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résulte  qu'un  homme  da  poids  de  1 00  kilogrammes,  transporté 
à  la  surface  du  soleil,  pèserait  3820  kilogrammes,  et,  par  con» 
séquent,  ne  pourrait  remuer  (75). 

188.  Nous  avons  vu  (162)  que  l'observation  des  âoiles 
doubles  fournissait  une  limite  supérieure  de  la  distance  des 
étoiles,  au  moyen  d'un  procédé  qui  donnerait  exactement  la 
distance  d'une  étoile-satellite,  si  l'on  pouvait  déterminer  avec 
précision  les  instants  où  cette  étoile  est  verticalement  en  con- 
jonction et  en  opposition  avec  l'étoile-soleil,  d'où  l'on  conclu- 
rait la  longueur  réelle  en  mjnriamètres  du  diamètre  de  son  or- 
bite. Or,  11  résulte  du  mouvement  circulaire  ou  elliptique  de 
l'étoile-satellite  autour  de  l'étoile-soleil,  que  la  loi  de  l'attrac- 
tion se  vérifie  aussi  bien  pour  les  étoiles  que  pour  les  planètes; 
et  dès  lors  l'attraction  newtonienne  mérite,  à  Juste  titre,  le 
nom  d'universelle^  puisque,  n'étant  plus  bornée  à  notre  sys- 
tème planétaire  pour  lequel  Newton  l'a  démontrée,  elle  s'é- 
tend au  système  stellaire,  et  embrasse  l'universalité  des  corps 
célestes.  Donc ,  si  l'on  vient  à  connaître  exactement  la  distance 
d'une  étoile  double  à  la  terre,  on  pourra  déterminer  le  rapport 
de  sa  masse  à  celle  de  la  terre,  la  peser  dans  la  même  balance 
où  nous  avons  déjà  pesé  le  soleil ,  les  planètes  et  leurs  satellites. 
En  effet,  soient  (fig.  5 1  )  E  une  étoile-soleil,  e  son  satellite  ;  con- 
naissant le  temps  de  sa  révolution  et  le  rayon  de  son  orbite , 
d'où  l'on  a  déduit  sa  distance  à  la  terre ,  on  calculera,  comme 
pour  la  lune  (Cosmographie,  n*"  194  ) ,  l'arc  d'ellipse  que  l'é- 
toile-satellite parcourt  en  1".  Cet  arc  ee'  ou  l'angle  eE^' étant 
déterminé ,  comme  on  a  le  rayon  E&,  on  pourra  calculer  l'hy- 
poténuse Ed  du  triangle  eKd  dont  le  côté  ed  est  la  tangente 
menée  à  l'orbite  par  le  point  d]  on  aura  donc  la  quantité  de' 
égale  à  Ed.  moins  Ee',  dont  l'étoile-satellite  tombe  en  1"  vers 
rétoile-soleil ,  par  suite  de  son  attraction.  Comparant  cette  hau- 
teur de  chute  à  celle  dont  la  lune  tombe  en  t"  vers  la  terre, 
après  avoir  réduit  cette  dernière  dans  la  proportion  du  carré 
des  distances  pour  avoir  sa  valeur  réelle  à  la  distance  de  l'é- 
toile, on  aura  deux  nombres  qui  seront  dans  le  rapport  de  la 
masse  de  l'étoile-rsoleil  à  celle  de  la  terre.  Ceci  suppose  qu'on 
liégUge  la  masse  de  l'étoile-satellite  par  rapport  à  celle  de  l'é- 
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toUe-MMl ,  et  ta  ma»»  de  la  lime  par  rapport  à  celle  de  la 
tem.  Bfaû  leréraltat  lera  ph»  exact,  ti,  dans  le  rapport  ci- 
dessus,  on  remplace  la  masse  de  la  tem  par  la  aomiiie  des 
masses  de  la  terre  et  de  la  hme,  et  la  masse  de  r^oile-aoleii 
par  la  somme  des  masses  de  rétoile*solell  et  de  Pétoile^satel- 
Mle.  Si  donc  ces  deux  étoiles  sont  aussi  brillantes  l'une  que 
l'antre,  en  dirisant  le  résultat  par  2,  on  aura  la  masse  de  cha- 
que étoile.  Si  l'une  est  bien  moins  brillante  que  l'antre,  la 
masse  de  la  première  pourra  être  négligée  par  rapport  à  eelie 
de  la  seconde  :  ce  sera  toujours  une  première  approximaticm 
très-curieuse ,  et  qu'on  n'aurait  Jamais  cra  pouirolr  espérer. 
D'aitteors  on  doit  dboisir,  pour  base  de  ses  obsenraticHM,  les 
étoiles  doubles  qui  se  présentent  dans  tes  eircoostances  les 
plus  fiirorables  au  but  qu'on  se  propose.  On  peut  bôeo  déter- 
miner, par  une  observation  directe,  l'are  que  l'étoile^alellfte 
parcourt  cb  l"  sur  son  orbite,  lequel  arc  est  très^petit,  peu 
importe;  mais  pour  l'exprimer  en  myriamètres,  if  faut  eoa- 
nattre  la  kmgoeor  du  rayon  de  l'orbite,  d'où  l'on  dédait  la  dis- 
tance de  l'étoile  à  la  terre,  et  réciproquement;  <Mr,  du  neeon- 
natt  encore  que  la  limite  supérieure  de  cette  distance. 

-k-kif  Problème  des  trois  corpSj  appUqué  au  soleil  ^  à  la  terre 

et  à  la  lune. 

tW.  CoiU3e¥0ns  une  planète  existant  seole  et  fmmofatle  dans 
respaee.  G^te  planète ,  venant  à  recevoir  une  impulinoD  nm" 
que  agissant  dans  une  certaine  direction^  prend  anaaitdtdaDS 
la  même  direction  un  mouvement  rectiligne,  nnifornae,  éter- 
uel;  mais  dès  que  le  soleil  intervient,  U  attire  à  lolia  planète 
avec  nne  iorce  croissante  en  raison  inverse  dn  carré  des  dif- 
tances,  ^,  sans  l'impulnon  primitive  qui  Fa  mise  en  mouve- 
moit,  il  la  ferait  tomber  à  sa  surlace,  d'iqvès  laMdnoaoo- 
vement  uniformément  accéléré.  La  planète,  se  trouvant  dose 
soumise  à  ces  deux  forces,  doit  néeessaiiement,  et  d'après  le 
seul  principe  de  la  composition  des  forces,  se  mouvoir  soivtfit 
la  diagonale  du  parallél<^amme  qu'eilcs  déterminent,  et  des- 
ceodreoUiqiMmentdemaBièreà  décrire,  dans  l'unité  deteB«s, 
ma  petit  «eds  eswbe  tangent  à  la  direetion  ckHa^ndiioB 


prio^tîye.  J^  lors  le  laoavement  de  la  plwète  e^  &  jafluia 
fixé  ;  quant  à  la  nature  de  l'orbite  décrite  ^  Tanalyse  montie 
que  ce  ne  peut  être  qu'une  des  oourbes  ditea  serions  coniques, 
ces  courbes  étant  les  seules  qui  satisfassent  à  la  loi  de  l 'attrac- 
tion qu'on  vient  d'énoncer. Mais,  selon  le  rapport  qui  existe,  à 
l'origine  du  mouvement,  entre  la  vitesse  initiale  et  la  distance 
de  la  planète  au  soleil,  l'orbite  peut  être  une  ellipse j  une  pa- 
rabolcy  on  une  htfperbole.  La  quantité  dont  le  soleil  a  fait  tom- 
ber la  planète,  dans  l'unité  de  temps,  détermine  à  la  fois  la  na- 
ture et  les  dimensions  de  son  orbite.  Si,  par  exemple.  Mars 
a  parcouru,  dans  la  première  seconde,  un  arc  d'ellipse,  il  doit 
décrire,  à  toute  éternité^,  ncm-seulement  une  ellipse,  mais  ^- 
core  l'ellipse  particulière  dont  le  premier  arc,  parcouru  en  une 
seconde,  MX  partie.  En  effet,  supposons,  pour  fixer  les  idéesi, 
que  l'origine  de  ce  petit  arc  primitif  soit  le  périhélie.  A  l'extré- 
mité du  même  arc ,  Mars  se  trouve  soumis  à  deux  forces;  l'une 
est  l'impulsion  suivant  la  tangente  en  ce  point,  l'autre  est 
l'action  du  soleil,  un  peu  diminuée  à  cause  du  petit. éloigne- 
ment  de  la  planète ,  et  en  raison  inverse  du  carré  des  distances  ; 
mais  comme  celle-ci  commence  à  s'exercer  plus  obliquement 
par  raj^rt  à  la  direction  du  mouvement,  et  qu'elle  agit  d'ail- 
leurs en  sens  inverse,  elle  ralentit  avec  plus  d'efScacité  la  vi- 
tesse de  la  planète.  Mars ,  parcourant  alors  la  diagonale  du 
nouveau  parallélogramme  déterminé  par  ces  forces,  s'ékûgne 
encore  un  peu  du  soleil ,  en  diminuant  de  vitesse,  et  ainsi  de 
suite  à  chaque  nouvelle  unité  de  temps  ^  de  sorte  qu'il  se 
trouve  toujours  ramené  en  un  point  de  l'ellipse  dont  il  suit  la 
courbure  \  il  s'éloigne  donc  du  soieil  jusqu'à  l'aphélie,  où  la 
courbure  de  l'ellipse  rend  la  direction  du  mouvement  perpen- 
diculaire à>la  force  attractive;  alors  la  planète  commence  à  se 
rapprocher  du  soleil,  en  augmentant  progressivement  de  vi- 
tesse, parce  que  l'attraction  devient  de  plus  en  plus  oblique  et 
concourt  avec  la  direction  du  mouvement,  ce  qui  finit  par 
ramener  Mars  au  point  de  départ.  Ainsi ,  l'attraction  tend  sans 
cesse  à  rapprocher  la  planète  du  soleil  ;  mais  sa  vitesse  de  pro- 
jection, dirigée  selon  la  tangente  à  l'orbite  décrite,  tendant  de 
iiQuime  k  Teii  éloigner ,  il  en  résulte  qu'elk  doit  toinr  à  toi«r  sa 
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npprochor  on  s'éloigner  de  l'astre,  suivant  que  c'est  l'une  oa 
l'autre  des  deux  forces  qui  prédomine. 

On  voit  comment  l'attraction  solaire,  se  combinant  avec  une 
impulsion  primitive ,  oblige  la  planète  à  décrire  une  ellipse; 
cette  ellipse  est  plus  ou  moins  allongée  ou  raccourcie,  suivant 
que ,  dans  la  première  seconde ,  le  soleil  fait  tomber  la  planète 
d'une  quantité  plus  petite  ou  plus  grande.  En  outre,  il  est  évi- 
dent que ,  pour  une  planète  dont  la  masse  et  la  distance  an 
soleil  sont  données ,  cette  première  hauteur  de  chute  dépend 
uniquement  de  l'impulsion  primitive.  Si,  à  l'origine  du  mou- 
vement^ l'impulsion  eût  égalé  la  force  attractive  du  soleil,  et 
eût  d'ailleurs  agi  perpendiculairement  à  la  direction  de  cette 
force,  la  première  diagonale  décrite  eût  été  un  arc  de  cercle, 
et  l'orbite  de  la  planète  eût  été  circulaire  ;  mais  cette  orbite  ne 
se  rencontre  pas  dans  notre  système  planétaire,  parce  qu'il 
n'y  avait ,  pour  chaque  planète ,  qu'une  seule  impulsion  suscep- 
tible de  lui  communiquer  un  mouvement  circulaire,  tandis 
qu'il  y  en  avait  une  foule  d'autres  capables  de  lui  imprimer 
des  mouvements  elliptiques.  Si  l'impulsion  primitive  avait  pri- 
mitivement fait  parcourir  à  la  planète  un  arc  de  parabole  ou 
d'hyperbole,  celle-ci  aurait  à  jamais  décrit  une  parabole  ou 
une  hyperbole^  de  sorte  qu'elle  n'eût  été  visible  qu'une  seule 
fois  pour  nous,  ce  qui  a  sans  doute  lieu  pour  un  grand  nombre 
de  comètes. 

C'est  donc  l'intensité  réelle  de  l'impulsion  primitive  qui  fait 
mouvoir  la  planète  dans  l'ellipse  particulière  qu'elle  a  parcou- 
rue dès  l'origine ,  et  qu'elle  parcourra  toujours,  sans  qu'il  nous 
soit  possible  d'assigner  ni  le  commencement  ni  la  un  de  ce 
mouvement. 

190.  Ce  qui  précède  suppose  le  soleil  et  la  planète  existant 
seuls  dans  Tunivers  ;  et  dans  ce  cas  la  planète  ou  plutôt  chacun 
des  deux  corps  aurait  décrit  indéfiniment  une  ellipse  exacte 
autour  du  centre  commun  de  gravité.  Mais  du  moment  qu'on 
met  en  présence  un  troisième  corps,  dont  la  masse  ou  la  distance 
ne  puissent  être  négligées  par  rapport  aux  deux  autres,  son 
attraction ,  s'exerçant  inégakmeni  sur  chacun  d'eux ,  trouble 
leurs  rapports  mutuels  et  les  fait  dévier  de  leurs  orbites  exac- 
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tement  elliptiques.  Il  faut  d'ailleurs  bien  prendre  garde  que  la 
perturbation  n'est  pas  produite  pai*  l'attraction  même  du  troi- 
sième corps,  mais  bien  par  la  différence  de  ses  attractions  sur 
les  deux  corps  d'abord  en  présence.  Parmi  tous  les  exemples 
analogues  qui  se  rencontrent  dans  notre  système  planétaire, 
celui  que  nous  offrent  le  soleil,  la  terre  et  la  lune,  considérés 
conjointement,  est  le  plus  intéressant  pour  nous.  Si  le  soleil 
était  à  une  distance  assez  grande  pour  que  ses  actions  sur  la 
terre  et  sur  la  lune  pussent  être  considérées,  à  un  instant  quel- 
conque, et  malgré  leurs  variations,  comme  égales  en  inten-. 
sitéy  et  dirigées  suivant  des  droites  parallèles,  elies  n'auraient 
sur  les  mouvements  absolus  de  ces  corps  qu'une  influence 
commune  à  tous  deux ,  et  dès  lors  il  n'en  résulterait  aucune 
perturbation  dans  leur  mouvement  relatif  elliptique.  Mais  il 
n'en  arrive  pas  ainsi ,  parce  que  la  distance  du  soleil  à  la  terre, 
étant  seulement  400  fois  plus  grande  que  celle  de  la  lune,  ne 
peut  être  considérée  comme  intinie;  et,  par  conséquent,  le  so- 
leil trouble  le  mouvement  relatif  de  la  terre  et  de  la  lune,  non 
parce  qu'il  les  attire  toutes  deux,  mais  parce  qu'il  les  attire 
inégalement.  C'est  dans  la  recherche  de  cette  différence  d'at- 
traction exercée  sur  la  terre  et  sur  la  lune ,  que  consiste  le  fa- 
mçMx problème  des  trois  corps^  qui  a  longtemps  occupé  les  plus 
célèbres  géomètres,  et  qui,  dans  l'état  actuel  de  l'analyse, 
n'est  même  encore  susceptible  d'être  résolu  que  par  approxi- 
mation. Mais  cette  approximation  peut  être  considérée  comme 
équivalente  à  la  vérité ,  par  suite  de  la  différence  notable  qui 
existe,  soit  entre  les  distances  de  la  lune  et  du  soleil ,  soit  entre 
les  masses  de  la  lune  et  de  la  terre.  Au  reste ,  l'analyse  montre 
que  la  différence  d'attraction  dont  il  s'agit  est  proportionnelle 
à  la  masse  du  soleil  divisée  par  le  cube  de  la  distance  du  soleil 
à  la  terre.  Car  si  l'on  désigne  par  M  la  masse  du  soleil ,  et  res- 
pectivement par  D ,  dy  ses  distances  à  la  terre  et  à  la  lune ,  on 

aura  ^  et  -r-  pour  les  actions  qu'il  exerce  sur  chacun  de  ces 

corps.  Supposant  alors,  pour  plus  de  simplicité ,  ta  lune  en  con- 
jonction avec  le  soleil ,  et  nommant  $  sa  distance  à  la  terre , 
on  aura  d!  =  D  —  ^9  et  par  suite 

17 
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Donc,  si  l'on  néglige  les  termes  divisés  par  D^  et  par  les  puis- 
sances plus  élevées  de  D,  ternies  nécessairement  très-petits, 
puisque  la  distance  de  la  terre  au  soleil  est  400  fois  plus  grande 
que  celle  de  la  terre  à  la  lune ,  on  aura ,  pour  la  différence  des 
actions  que  le  soleil  exerce  sur  la  terre  et  sur  la  lune,  Fex- 
pression 

d»      B»  ^   D3    • 

La  lune  est,  de  tous  les  corps  célestes,  celui  dont  le  mou- 
vement est  sujet  à  des  inégalités  plus  nombreuses  et  plus 
considérables.  Aussi,  la  théorie  de  la  lune  a-t-elle  en  tout 
temps  vivement  préoccupé  les  astronomes  et  les  géomètres, 
autant  sans  doute  à  raison  de  ses  difficultés  que  de  ses  nom- 
breuses et  importantes  applications.  Nous  allons  indiquer  en 
quoi  consistent  les  diverses  inégalités  de  la  lune,  qui  résultent, 
comme  on  vient  de  le  voir,  de  la  différence  des  actions  que  le 
soleil  exerce  sur  elle  et  sur  la  terrç. 

191*  Supposons  d'abord,  pour  plus  de  simplicité,  et  en  même 
temps  pour  mieux  séparer  les  inégalités,  que  la  lune  décrive 
une  orbite  située  dans  le  plan  même  de  récliptique.  Soient 
(Jig*  52)  S  le  soleil,  et  CQOQ'  l'orbite  que  la  lune  décrit,  dans 
le  sens  de  la  flèche,  autour  de  la  terre  T.  Comme  le  soleil  est 
400  fois  plus  loin  que  la  lune,  il  est  clair  que  la  distance  de  la 
lune  au  soleil  est  alternativement  plus  grande  et  plus  petite,  que 
celle  de  la  terre  au  même  astre,  de  ^.  Cette  différence,  toute 
petite  qu'elle  soit,  suffit  pour  en  produire  une  appréciable 
dans  la  tendance  attractive  de  la  lune  vers  le  soleil,  selon  que 
la  lune  se  trouve  à  la  conjonction  C  ou  à  l'opposition  O;  et 
dans  les  positions  intermédiaires,  il  existera  non-seulement 
une  différence  à&forcey  mais  encore  une  différence  de  direc- 
tioUy  parce  que  l'orbite  lunaire  ne  pouvant  être  considérée 

.comme  un  point  dans  l'espace,  malgré  sa  petitesse  relative,  les 
lignes  menées  du  soleil  à  ses  diverses  parties  ne  peuvent  être 

^regardées  comme  exactement  parallèles.  De  là  résulte,  comme 
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on  l'a  dit,  la  force  perturbatrice^  obliqae  à  la  ligne  de  Jonplfoii 
de  la  }uQe  à  I9  terre  ^  cette  force,  selon  le  c^,  imprime  au  mQfy 
¥ement  elliptique,  tantôt  upe  accélération^  taotôt  ue  retard^'- 
m^n^,  et  détourne  tantôt  la  terre  de  la  lum3  taptôtln  \umàe  h 
terre.  Prenons,  en  général,  la  lune  en  un  point  qiielcooqqe  h  da 
son  orbite,  joignons  SL,  et  prenons  sur  cette  droite,  à  partir  dB 
point  L,  upe  longueur  AL  pour  représenter,  en  grandeur  et  «i| 
directipo,  l'action  que  le  SQleil  exerce  sur  la  lune  en  ce  ppiot. 
Décomposons  la  fojpce  ^h  en  deux  autres  LB,  LD,  la  preodière 
LB  égale  et  parallèle  à  l'action  que  le  soleil  exerce  sfir  la  terr^ 
et  qui,  en  outre,  agissant  dans  le  même  sens,  ne  dérangera 
pas  le  mouvement  relatif  de  la  lune  et  de  la  terre  ;  la  seconde 
LD,  déterminée  par  la  construction  du  parallétogramme 
ABLD,  let  qui  troublera  leur  mouvement.  Pour  mieux  analy- 
ser les  effets  de  cette  force  perturbatrice,  décomposons-la  de 
même  en  deux  autres,  l'une  LE  tangepte  à  l'orbite  lunaire,  et 
qu'(m  nomme  force  perturbatrice  tangentieile;  l'autre  LG-, 
située  ^am  \e  prolongement  du  rayon  veet^r  TL,  et  qu'on 
nomme  force  perturbatrice  radiale.  Danç  le  cas  d'une  orbite 
circulaire,  ces  d£ux  forces  seraient  ei^actemeat  perpendiea- 
laires  l'une  à  l'autre.  On  voit,  à  l'inspectioa  de  La  flgare,  que 
la  première  a  pour  effet  d'altérer  la  vitesse  d^  la  lune  daas 
son  orbite,  et  l'autre,  de  cbanger  sa  pesanteur  vers  ta  terre. 

192.  La  force  perturbatrice  tangentieile  produit  Tinégalité 
uuommée  variation^  et  signalée  pour  la  première  fois  par  Ty- 
cho-Brahé.  Voici  ea  quoi  elle  consiste  :  le  principe  de  la  con- 
servation  des  aires,  c'est-à-dire,  de  l'égalité  des  surfaces 
décrites  dans  des  temps  égaux,  exige  seulemait,  comme  on 
sait,  que  la  force  motrice  soit  toujours  dirigée  vers  le  centra, 
et,  réciproquement,  ce  principe  est  altéré  par  toute  force,  te)ie 
q\>e  LE,  non  dirigée  vers  le  centre.  La  force  pertarbatrice 
tangentieile  est  donc  la  seule  des  deux  composantes  ci-dessus 
qui  puisse  empêcher  la  lune  de  décrire  des  surfaces  égales 
dans  des  temps  égaux,  et  c'est  aussi  la  principale  cause  des 
différences  que  la  lune  présente  entre  »m  mouvem^t  angu- 
laire réel  et  un  mouvement  rigoureuaemeot  elliptique.  Si 
inaiiil^nant  on  suit  lg§  effets  de  cette  force  pour  les 
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points  de  Torbite,  on  trouve  qu'elle  est  nulle  à  la  conjonction 
G,  ainsi  qu'à  l'opposition  0,  parce  qu'alors  l'attraction  solaire 
LA,  toujours  dirigée  suivant  la  ligne  de  jonction  de  la  lune 
au  soleil,  n'est  pas  susceptible  de  la  décomposition  indiquée. 
La  même  force  est  encore  nulle  lorsque  le  soleil  attire  la  lune 
et  la  terre  avec  une  égale  intensité,  ce  qui  arrive  pour  deux 
points  9  et  9' ,  très-voisins  des  quadratures  Q  et  Q'.  Dans 
toutes  les  positions  intermédiaires  entre  la  conjonction  G  et 
les  points  9,  9',  la  force  perturbatrice  tangentielle  tend  à 
rapprocher  la  lune  du  point  G  ;  tandis  que  dans  les  positions 
comprises  entre  les  mêmes  points  et  l'opposition  O,  elle  tend 
à  la  rapprocher  du  point  O.  Ainsi,  dans  le  cours  d'une  révo- 
lution synodique,  la  force  LE  diminue  la  vitesse  de  la  lune 
allant  de  G  en  g,  l'augmente  lorsqu'elle  va  de  q  en  O,  la  di- 
minue de  O  en  g',  et  l'augmente  encore  de  <i  en  G.  En  défini- 
tive, la  lune  acquiert  à  la  conjonction  G  le  maximum  de  sa 
vitesse,  qui  diminue  ensuite  progressivement  jusqu'à  se  ré- 
duire à  la  vitesse  moyenne  au  \^^  octant,  situé  à  45**  du  point 
G,  et  de  là  diminue  encore  jusqu'à  la  quadrature  où  elle  se 
trouve  réduite  au  minimum,  A  partir  de  ce  point,  la  vitesse 
recommence  à  croître  jusqu'à  ce  qu'elle  reprenne  la  valeur 
moyenne  au  2^  octant  ou  45^  avant  l'opposition,  et  de  là  elle 
augmente  encore  jusqu'à  l'opposition  où  elle  recouvre  la  valeur 
maximum;  le  retour  de  l'opposition  à  la  conjonction  présente 
les  mêmes  phénomènes.  D'ailleurs,  l'égalité  des  surfaces  dé- 
crites dans  des  temps  égaux  ne  peut  avoir  lieu  qu'aux  syzy- 
gies  et  aux  quadratures,  la  seule  force,  capable  de  l'altérer,  ne 
devenant  nulle  que  dans  ces  quatre  positions.  Si  l'orbite  lu- 
naire était  exactement  symétrique  par  rapport  à  la  ligne  des 
syzygies  GO,  l'accélération  que  le  soleil,  censé  à  la  même  dis- 
tance de  la  terre,  imprime  au  mouvement  lunaire  de  g  en  0  et 
de  ^  en  G,  égalerait  le  retardement  qu'il  lui  fait  éprouver  de  C 
en  9  et  de  O  en  ^\  et,  par  suite,  la  période  de  la  révolution  lu- 
naire serait  invariable.  Mais  à  défaut  de  cette  symétrie,  la 
compensation  ne  peut  s'établir  que  par  le  retour  périodique 
des  mêmes  circonstances,  ce  qui  produit  alternativement  une 
diminution  et  une  augmentation  dans  les  surfaces  décrites  en 
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temps  égaux.  De  là  résulte  directement  Tmégalité  nommée 
variaiiony  et  qui  peut  s'élever  à  37'  environ.  C'est  la  princi- 
pale des  inégalités  dont  la  force  perturbatrice  tangentielle 
affecte  le  mouvement  de  la  lune. 

193.  Considérons  maintenant  là  force  perturbatrice  ra* 
diale.  Cette  force  LG  {fig.  &2  ) ,  s'exerçant  toujours  suivant  le 
rayon  vecteur,  n'altère  pas  l'égalité  des  surfaces  décrites  dans 
des  temps  égaux;  mais  comme ,  par  suite  de  sa  direction  cons- 
tante vers  le  centre  de  la  terre,  elle  agit  tantôt  pour  en  rap- 
procher la  lune ,  tantôt  pour  l'en  éloigner,  et  comme,  en  outre, 
ses  variations  ne  suivent  pas  la  simple  loi  de  l'attraction  d'où 
provient  l'ellipticité  des  orbites ,  il  en  résulte  qu'elle  doit  trou- 
bler cette  forme  elliptique.  Ainsi,  la  force  radiale,  faisant 
dévier  le  périgée  et  l'apogée  lunaires  de  leur  lieu  réel ,  dans 
une  orbite  non  troublée,  affecte  la  grandeur ,  l'excentricité  et 
la  position  du  grand  axe  de  l'ellipse  lunaire ,  ce  qui  donne  lieu 
à  de  nouvelles  inégalités  dont  nous  allons  nous  occuper. 

Nous  signalerons  d'abord  le  mouvement  des  apsides.  La  force 
perturbatrice  radiale  LG  diminue  la  pesanteur  deia  lune  vers 
la  terre  dans  les  syzygies ,  et  à  55"*  de  part  et  d'autre  de  ces 
deux  points,  tandis  qu'elle  l'augmente  dans  le  reste  de  l'orbite, 
c'est-à-dire,  dans  les  quadratures  et  à  35"^  de  part  et  d'autre. 
Ainsi,  par  l'effet  de  Faction  du  soleil,  Tattraction  de  la  terre 
sur  la  lune  s'accroit  dans  les  quadratures  où  elle  acquiert  son 
maasimum  »  et  diminue  dans  les  syzygies  où  elle  se  trouve  ré- 
duite au  miniràumy  conservant  sa  valeur  propre  dans  les 
quatre  points  intermédiaires  déterminés,comme  ci-dessus  (192). 
De  là  résulte  pour  la  ligne  des  apsides  un  double  mouvement , 
dont  Tun  s'effectue  en  sens  inverse  de  l'autre.  Le  mouvem^t 
qui  a  lieu  aux  syzygies  tend  à  rapprocher  le  périgée  lunaire  du 
soleil,  et  il  est  direct;  le  mouvement  qui  a  lieu  dans  les  qua- 
dratures tend  à  écarter  le  périgée  lunaire  du  soleil ,  et  il  est 
rétrograde.  Mais  comme  la  diminution  qui  survient  dans  l'ac- 
tion de  la  terre  sur  la  lune  dans  le  premier  cas  est  double  de 
son  augmentation  dans  le  second,  il  est  clair  que  la  quantité 
dont  le  périgée  s'est  avancé  dans  l'ordre  des  signes  surpasse 
celle  dont  il  a  rétrogradé  ;  de  sorte  qu'en  défmitive  le  déplace- 
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meut  du  périgée  est  égal  à  l'excès  du  premier  mouvement  sur 
le  seeond.  L'observation  prouve  en  effet  que  le  périgée  met 
3982^5753  Jours  solaires  moyens,  ou  à  peu  près  9  ans ,  à  faire 
une  révolution  sidérale  complète  dirigée  dans  le  même  sens 
qtîe  le  mouvement  propre  de  la  lune,  ce  qui  fait  6' 4''  par  jour, 
ou  environ  8^  de  mouvement  angulaire  à  chaque  révolution 
lunaire  (  Cosmographie  >  n""  108). 

Glairault  parvint  le  premier,  après  quelques  essais,  à  dé- 
terminer nutnériquement ,  par  la  théorie ,  la  vitesse  du  périgée 
lunaire,  en  eombinant  l'action  de  la  force  radiale  avec  celle 
de  la  fbfcC  tangentielle.  Newton  et  ses  successeurs  avaient 
échoué  dans  cette  détermination ,  parce  qu'en  faisant  le  calcul 
d'après  la  considération  de  la  seule  force  radiale,  qui  produit 
le  tbouyemeht  de  la  ligne  des  apsides  ^  on  ne  trouve  ^ue  la 
moitié  de  la  valeùt  fournie  par  l'observation ,  l'autre  moitié 
provenant  dé  la  force  tangentielle.  Car  cette  force,  ayant  pour 
effet  de  rétidre  Ici  vitesse  de  la  lune  alternativement  pluB  grande 
et  plus  petite  que  la  vitesse  elliptique ,  imprime  réellement  au 
périgée  un  mouvement  tantôt  direct,  tantôt  rétr*ogrâde.  Ces 
effets  se  compenseraient  à  chaque  révolution  synodique ,  si  le 
j^érigéé  était /;r^;  mais  comme  il  avance  rapidement  par  suite 
de  la  forée  radiale,  considérée  isolément,  la  compensation  ne 
s'établit  pas  entièrement ,  et  la  partie  tion  compensée  de  l'ac- 
tion de  la  force  tangentielle  est  tellement  distribuée  %\xt  l'or- 
bite ^  qu'elle  concourt  avec  la  force  radiale  pour  doubler  à 
j^eupk^  son  effet,  c'est-à-dire,  la  quantité  dont  le  périgée  avance 
]^  suite  de  cette  pretnière  eause. 

On  petit  réaliser  le  mouvement  des  apsides  de  l'orbite  lunaire, 
et,en  général,d'unebrbite  planétaire  quelconque,au  moyen  d'une 
expérience  mécanique  fort  simple.  On  suspend  à  un  crochet,  fixé 
au  plafond,  un  fil  métallique  portant  un  ploràb  assez  lourd,  mo- 
bileentout  sens  autour  de  la  verticale,  et  qui,  dans  l'état  de  repos, 
effleure  Une  table  disposée  à  quatre  mètres  environ  au-dessous  dtt 
Crochet.  Leploitib  est  muni  d*un  pinceau  ou  d'un  crayon,  dontia 
polhte  est  exactement  dians  la  direction  du  fil.  Si  l'on  communi- 
que au  poids  une  iibpulsioh  latéfale  assez  forte,  la  pointe  trace 
'sur  un  jpàjpiet ,  convenablement  disposé  sur  la  table ,  une  d- 


Hpse  dont  Taxe  s'avance  progressivement  à  chaque  révolution 
du  poids,  et  dans  le  sens  môme  de  son  mouvement,  de  manière 
à  finir  par  reverser  entièrement  sa  situation  et  décrire  un  cer* 
cle  entier.  Cette  expérience,  qui  reproduite  l*œil le mouve* 
ment  des  apsides  lunaires ,  est  très-propre  à  donner  une  idée  du 
pliénomène  dont  ii  s'agit.  Le  poids  doit  être  asses  lourd  pour 
tendre  le  fii  autant  que  possible  sans  s'exposer  à  le  casser,  et 
l'impulsion  latérale  assezforte  pour  l'éloigner  de  1 5^  àSO^de  la 
verticale  ;  si  elle  était  plus  faible ,  la  pointe  décrirait  une  el- 
lipse régulière  autour  du  point  de  repos  comme  centre. 

194.  Une  conséquence  immédiate  de  la  même  cause  est  le 
efaangement  qu'éprouve  l'excentricité  de  l'orbite  lunaire,  et  qui 
est  iatimmnent  lié  avec  le  déplacement  de  la  ligne  des  apsides. 
Car  i'aetion  de  la  force  radiale,  se  combinant  avec  l'attraction  de 
la  terre^  écarte,  comme  on  l'a  vu,  l'orbite  lunairede  la  forme  eU 
liptique,et  change  sa  courburede  telle  sorte  que  la  lune,  partant 
du  périgée,  n'en  est  pas  exactement  à  1^0%  lorsqu'elle  se  trouve 
à  l'apogée.  Ainsi  la  lune,  en  passant  d'un  apside  à  l'autre ^  est 
sollicitée  par  une  force  tantôt  plus  grande ,  tantôt  plus  petite 
que  celle  qui  la  retiendrait  dans  une  orbite  elliptique,  et, 
par  suite,  son  chemin  a  lieu  tantôt  dans  l'intérieur^  tantôt 
à  l'extérieur  de  l'ellipse.  L'orbite  lunaire  a  donc  une  courbure 
non  uniforme,  mais  alternativement  dilatée  et  contractée;  et, 
par  conséquent,  la  distance  réelle  du  périgée  à  l'apogée  ne  reste 
pas  la  même ,  mais  diminue  dans  le  premier  cas ,  et  augm^te 
dans  le  second.  Donc  l'excentricité  de  l'orbite ,  qui  égale  la 
moitié  de  la  différence  de  la  distance  des  deux  apsides  à  la 
terre  située  au  foyer,  doit  éprouver  alternativement  une  dimi^ 
nutioB  et  une  augmentation  analogues.  Mais  comme,  par  suite 
du  mouvement  rapide  des  apsides,  l'orbite  lunaire  ne  tarde  pas 
à  s'offrir  dans  toutes  les  positions  possibles,  par  rapport  aux 
forces  periurbatriees  de  toute  nature  qui  peuvent  agir  sur 
elle  y  il  en  résulte  que  les  oscillations  de  l'excentricité  se  com- 
pensent bientôt  sans  que  leur  valeur  moyenne  dépasse  une 
faible  limite ,  de  sorte  que  ces  petites  variations  ne  peuvent 
produire  une  accumulation  séculaire.  On  trouve,  en  effets  que 
l'excentricité  moyenne  n'a  pas  subi  la  moindre  altératioii 
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depuis  l'époque  des  phis  anciennes  observations.  Cette  excen- 
tricité est  0,05484  du  demi-grand  axe. 

L'excentricité  de  l'orbite  lanaire  étant  beaucoup  plus  grande 
que  celle  de  l'écliptique ,  V équation  du  centre  qui  en  résulte, 
e'est^-dire,  la  quantité,  qu'il  faut  ajouter  au  mouvement  moyen 
de  la  lune  pour  avoir  son  mouvement  vrai,  subit  de  plus  fortes 
variations;  aussi  le  maximum  de  cette  équation  s'élève  à 
6"  1/12". 

1 95.  Laforce  perturbatrice  radiale  produit  encore  Vévection, 
qui  est ,  après  l'équation  du  centre,  la  plus  considérable  des 
inégalités  lunaires  et  la  plus  anciennement  connue.  Comme  la 
distance  de  la  terre  au  soleil  croit  et  décroit  alternativement 
pendant  le  cours  d'une  année ,  qui  est  d'environ  1 3  lunaisons, 
on  voit  que  l'action  du  soleil  sur  la  lune,  et,  par  conséquent,  la 
dilatation  ou  la  contraction,  qui  en  résulte  dans  l'orbite  lunaire, 
doit  atteindre  son  maximum  lorsque  la  terre  est  au  périhélie, 
son  minimum  lorsqu'elle  est  à  l'aphélie,  et  prendre,  entre  ces 
deux  positions,  toutes  les  valeurs  intermédiaires.  La  lune, 
pour  passer  de  l'une  à  l'autre ,  décrit  donc  une  suite  d'épicy- 
cloïdes  dont  les  centres  sont  sur  l'orbite  terrestre,  et  qui  se 
dilatent  et  se  resserrent  suivant  que  la  terre  s'approche  ou  s'é- 
loigne du  soleil.  De  la  résulte ,  dans  la  longueur  du  rayon  vec- 
teur, une  variation  qui  est  précisément  Vévection,  et  dont  le 
maximum  s'élève  à  i^  16'  39".  La  période  de  ses  oscillations, 
c'est^-dire,  le  temps  qui  lui  est  nécessaire  pour  prendre  toutes 
les  valeurs  dont  elle  soit  susceptible ,  est  de  31  ^',  811989. 

Dans  les  conjonctions  et  dans  les  oppositions  de  la  lune, 
cette  inégalité  se  confond  avec  l'équation  du  centre.^Aussi  le 
'  célèbre  Hipparque ,  qui  n'observait  la  lune  que  dans  ces  deux 
points  pour  la  prédiction  des  éclipses ,  ne  l'aperçut  pas,  quoi- 
qu'il eût  déjà  reconnu  l'excentricité  de  l'orbite  lunaire  et  l'é- 
quation du  centre ,  qui  en  résulte.  Mais  elle  fut  reconnue  par 
Ptolémée,  qui  observa  le  premier  la  lune  à  90*"  du  soleil ,  par 
rapport  à  la  terre.  C'est  pour  cela  qu'il  faut  augmenter  de  l'é- 
veetion  l'équation  du  centre  calculée  parles  anciens,  qui,  ne 
l'ayant  déterminée  que  par  les  éclipses ,  durent  la  trouver  plaç 
petite  de  toute  cette  quantité. 
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1 96.  Un  autre  effet  immédiat  de  la  différence  d'action  du 
soleil  sar  la  lune ,  selon  que  la  terre  est  au  périhélie  ou  à  Ta- 
phélie,  est  la  variation  de  durée  de  la  période  lunaire.  Car 
l'orbite  de  la  lune  se  dilatant  ou  se  contractant  à  mesure  que 
la  terre  s'approche  ou  s'éloigne  du  soleil ,  il  en  résulte  que  le 
mouvement  angulaire  de  la  lune  doit  varier  en  sens  inverse  du 
mouvement  apparent  du  soleil.  Ainsi,  le  premier  augmente 
lorsque  le  second  diminue ,  et  réciproquement  ;  par  suite,  la 
révolution  périodique  de  la  lune  oscille  continuellement  entre 
un  maximum  qu'elle  atteint  en  hiver,  où  nous  sommes  plus 
près  du  soleil ,  et  un  minimum  qui  a  lieu  dans  l'été^  loi*sque 
nous  en  sommes  le  plus  éloignés.  L'observation  montre^  en 
effet,  qu'il  existe  une  différence  d'au  moins  35'  entre  une 
lunaison  de  janvier  et  une  de  juillet.  Cette  inégalité  re- 
prend les  mêmes  valeurs  lorsque  le  soleil  revient  à  la  même 
position  dans  l'écliptique  ;  sa  période  est  donc  celle  d'une  an- 
née solaire  anomalistique,  et  de  là  son  nom  d'équation  an- 
nuelle. Sa  découverte  est  due  à  Kepler ,  qui  la  déduisit  de  la 
discussion  des  observations  de  Tycho-Brâhé,  et  son  maximum 
s'élève  à  11'  13".  Sa  loi  est  exactement  la  même  que  celle  de 
l'équation  du  centre  du  soleil ,  mais  prise  en  sens  inverse,  et 
se  confond  avec  elle  dans  les  éclipses.  C'est  pour  cela  que  les 
anciens  donnaient  à  l'orbite  solaire  une  excentricité  trop 
grande  de  toute  la  valeur  de  l'équation  annuelle  de  la  lune. 

197.  Enfin,  un  autre  effet  remarquable,  dû  à  la  même  cause, 
et  dont  les  oscillations  embrassent  une  période  immense ,  est 
l'inégalité  qu'on  nomme  V accélération  séculaire  du  mouve- 
ment moyen  de  la  lune  y  ou  son  équation  séculaire.  En  com- 
parant entre  elles  les  tables  ^es  plus  anciennes  éclipses  de  lune 
observées  par  les  Chaldéens  et  celles  des  temps  modernes, 
Halley  reconnut  que  les  premières  observations  donnaient  à  la 
,lune  une  position  moins  avancée,  dans  son  orbite,  que  celle  ré- 
sultant des  calculs  faits  avec  les  tables  actuelles.  Comme  les 
différences  étaient  trop  considérables  pour  être  attribuées  à 
une  inexactitude  dans  les  tables  ou  dans  les  observations,  et 
que  d'ailleurs  ces  deux  séries  d'observations  extrêmes  se  sont 
trouvées  certainement  d'accord  avec  celles  des  astronomes 
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arabes  du  huitième  et  du  neuvième  siècle,  on  en  a  concla  que 
le  mouvement  moyen  de  la  lune ,  déterminé  par  les  observa- 
tions modernes,  est  actuellement  plus  rapide  qu'autrefois,  et 
Ton  a  trouvé  que  sou  accélération  est  de  10'',7232  ou  environ 
11''  par  siècle,  ce  qui  produit  une  diminution  réelle  dans  la 
dorée  de  la  révolution  lunaire.  Les  géomètres  s'étaient  vaine-* 
ment  livrés  depuis  longtemps  à  des  recherches  pénibles  pour 
trouver  la  cause  de  cette  inégalité,  lorsqu'enfin  Laplace  re- 
connut qu'elle  était  due  à  Faction  du  soleil  sur  la  lune,  com- 
binée avec  la  variation  séculaire  de  l'excentricité  de  l'orbite 
terrestre.  Cette  orbite  étant  sujette  à  des  variations  continuelles 
quoique  excessivement  lentes ,  par  suite  de  l'action  des  pla- 
nètes sur  la  terre,  les  dilatations  et  les  contractions  de  l'orbite 
lunaire  ne  se  compensent  pas  comme  cela  aurait  nécessaire- 
ment lieu  après  un  grand  nombre  de  révolutions  de  la  terre 
dans  son  orbite,  si  celle-ci  était  invariable.  A  la  vérité,  l'axe 
de  cette  orbite  ne  varie  pas,  mais  son  excentricité  va  toujours 
en  diminuant  depuis  les  siècles  les  plus  reculés,  et  diminuera 
encore  Jusqu'à  un  minimum  ;  après  quoi ,  commençant  à  croî- 
tre ,  elle  passera  par  les  mêmes  valeurs  intermédiaires  jusqu'à 
ce  qu'ayant  atteint  une  certaine  limite,  elle  recommence  à 
décroître  de  nouveau,  et  ainsi  de  suite.  Cette  oscillation  pres- 
que imperceptible  de  l'excentricité  de  l'orbite  terrestre  em- 
pêche que  les  inégalités  dépendant  de  Téquation  annuelle  de  là 
fune,  et  signalées  plus  haut,  ne  se  compensent  dans  un  nombre 
d'années  peu  considérable,  et  produit  l'accélération  séculaire  dâ 
mouvement  moyen  de  la  lune,  laquelle  se  changera  en  retarde- 
ment ,  lorsque  l'excentricité  de  l'orbite  terrestre  cessera  de  di* 
minuer  pour  recommencer  à  croître.  Cette  période  embrasse 
des  milliers  d'années,  et  l'intervalle  qui  nous  sépare  des  plus 
anciennes  observations  n'en  a  encore  développé  qu'une  très- 
jfàible  partie.  On  a  calculé  que  l'inégalité  séculaire  du  mou- 
vement de  la  lune  pourra  s'élever  jusqu*à  8**  ou  9*^  avant  de 
changer  de  signe  (*). 

(*)  D*après  M.  Damoiseau,  si  l'on  désigne  par  i  le  nombre  des  siècles 
écoulés  depuis  i Soi,  on  a  pour  Téquation  séculaire  du  mouvement  moyen 
de  la  lune  : 

mottv,  moyen  =:  zo",7a3ai>-|-o",o  19361 1^, 
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tttk  définitive ,  les  planètes ,  par  suite  de  leur  grande  distance 
et  de  la  petitesse  de  leur  masse ,  n'ont  aucune  action  directe  et 
appréciable  sur  les  mouvements  lunaires  rapportés  à  la  terre; 
mais  leur  effet  sur  l'orbite  de  la  terre  se  transmet  par  l'inter- 
iDédiaire  du  soleil  sur  celle  de  la  lune,  dont  il  altère  le  temps 
périodique  et  le  mouvement  raojen;  et  comme  il  s'accumule 
à  chaque  lunaison ,  il  finit  par  altérer  la  longitude  de  la  lune 
à  un  degré  qu'on  ne  peut  négliger. 

198.  En  général,  pour  trouver  le  lieu  vrai  de  la  lune  à  un 
instant  donné,  on  commence  par  supposer  qu'elle  parcourt 
tiniformétnent  une  orbite  circulaire ,  ce  qui  donne  le  mouve- 
ment moyen  et  le  lieu  approché.  Ayant  ainsi  déterminé  la  lon- 
gitude moyenne ,  on  lut  ajoute  les  diverses  inégalités  qui  af- 
fectent le  mouvement  régulier  de  la  lune  en  longitude ,  et  l'on 
en  déduit  la  longitude  vraie.  En  désignant  par  le  terme  géné- 
ral de  perturbations  les  inégalités  périodique»  moins  impor- 
tantes que  celles  qu'on  a  précédemment  indiquées,  on  a 


Long,  vraie  =  long.  moy.  -h  équatk  du  cent,  +  éveciion 
variation  -h  équat.  ann.  +  perturbations. 

199.  Considérons  maintenant  les  inégalités  de  la  latitude. 
La  lune  ne  se  meut  pas  dans  le  plan  de  l'écliptique ,  comme 
nous  l'avons  supposé  Jusqu'ici,  mais  dans  un  plan  qui  forme 
avec  celui-ci  un  angle  d'environ  S""  :  il  faut  donc  avoir  égard  à 
l'action  du  soleil  sur  cette  inclinaison. 

Ainsi,  en  reprenant  la  force  perturbatrice  LD  (Jig.  52), 
nous  la  décomposerons ,  non  plus  en  deux  autres  suivait  les 
côtés  du  parallélogramme  LGDE,  mais  bien  en  trois  forces 
dirigées  selon  les  arêtes  d'un  parallélépipède  perpendiculaire 
au  plan  de  l'écliptique.  Cette  nouvelle  décomposition  nous 
donne  donc,  1*»  la  force  perturbatrice  tangentielle  LE  qui  fait 
varier  la  vitesse  de  la  lune  ;  2°  la  force  perturbatrice  radiale 
LG  qui  fait  varier  sa  pesanteur  vers  la  terre  ;  3"  une  nouvelle 
force  perpendiculaire  au  plan  des  deux  premières,  et  qu'on 
peut  BLppelev  force  perturbatrice  normale,  Cettç  force  nor- 
male attire  la  lune  vers  le  plan  de  l'écliptique  et  tend  à  dimi- 
nuer rinclinaison  de  l'orbite  lunaire  ;  elle  devient  nulle  lois- 
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que  la  lune  est  dans  les  quadratures  ou  dans  les  nœuds,  parce 
que  la  force  perturbatrice  primitive  LD,  étant  parallèle  au  plan 
de  l'écliptique  dans  le  premier  cas,  et  s'y  trouvant  totalement 
située  dans  le  second,  ne  peut  alors  avoir  de  composante  dans 
le  sens  normal  ;  mais  dans  les  points  intermédiaires,  elle  pro- 
duit des  effets  très-sensibles  sur  la  position  de  l'orbite  lunaire. 
L'inclinaison  de  cette  orbite  sur  l'écliptique  est  de  5''  1 7  '  lorsque 
la  lune  est  dans  ses  nœuds,  et  de  5""  t'  lorsqu'elle  s'en  trouve  à 
égale  distance,  le  maximum  ou  le  minimum  ayant  lieu  selon  que 
le  nœud  concourt  avec  la  quadrature  ou  avec  la  syzygie.  Cette 
inégalité,  la  plus  forte  de  toutes  celles  qui  affectent  la  latitude 
de  la  lune,  a  d'abord  été  signalée  par  Tycho-Brahé  qui  la  dé- 
couvrit par  des  observations  directes,  et  se  nomme  la  variation 
de  l'obliquité  de  l'orbite  lunaire;  elle  atteint  8'  47"  dans  son 
maximum^  et  change  quatre  fois  de  signe  à  chaque  révolution 
par  des  oscillations  périodiques  autour  d'une  valeur  moyenne 
constante,  à  laquelle  l'action  du  soleil  la  ramène  sans  cesse. 
Ainsi ,  l'obliquité  moyenne  se  conserve  invariable  et  reste  la 
même  dans  tous  les  siècles,  quoique  intimement  liée  avec  les 
variations  séculaires  de  l'obliquité  de  l'écliptique,  parce  que 
l'accroissement  d'inclinaison,  que  prend  le  plan  de  l'orbite  lu- 
naire ,  lorsque  la  lune  est  au-dessus  de  l'écliptique ,  compense  la 
diminution  qui  a  lieu  quand  elle  se  trouve  au-dessous  du  même 
plan. 

200.  Un  autre  effet  immédiat  de  la  même  force  perturba- 
trice normale  est  la  rétrogradation  des  nœuds.  Car  cette  force, 
attirant  la  lune  vers  le  plan  de  l'écliptique,  l'oblige  à  le  tra- 
verser plus  tôt  qu'elle  ne  le  devrait,  et  change  ainsi  le  point 
où  elle  coupe  l'écliptique,  ou  la  position  du  nœud. 

Soient  [fig,  53)  EE'  l'écliptique  et  LL'  l'orbite  lunaire ,  vus  de 
profil;  soit  La  le  petit  arc  que  la  lune,  en  vertu  de  la  vitesse 
acquise  au  point  L,  aurait,  sans  l'action  du  soleil,  décrit  dans 
l'unité  de  temps  pour  se  rapprocher  du  nœud  descendant  N, 
et  soit  enfin  Ub  l'espace  que  la  force  perturbatrice  normale 
tend  à  lui  faire  parcourir  dans  la  même  unité.  Il  est  clair  que 
la  lune,  soumise  à  l'action  simultanée  de  ces  deux  forces ,  dé- 
crira la  diagonale  Id  du  parallélogramme  Ladb ,  de  sorte  que 
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l'effet  immédiat  de  la  force  normale  Lb  est  à  la  fois  d'augmen- 
ter l'inclinaison  de  l'orbite  en  la  déplaçant  de  LL'  en  LL'%  et 
de  faire  rétrograde^  le  nœud  en  le  transportant  de  N  en  N', 
c'est-à-dire,  en  sens  contraire  du  mouvement  de  la  lune  en  lon- 
gitude. Le  même  effet  doit  avoir  lieu  tant  que  la  lune  est  située 
au-dessus  du  plan  de  l'écliptique ,  mais  quand  elle  vient  au- 
dessous,  par  exemple  en  L",  il  est  facile  de  voir,  d'après  la 
figure,  que  la  force  perturbatrice  normale  doit  diminuer  l'in- 
clinaison de  l'orbite,  en  la  transportant  de  L'X  en  L"V'\  et 
continuer  à  faire  rétrograder  le  nœud,  en  le  transportant  de 
N'  en  N". 

Ainsi,  l'action  perturbatrice  du  soleil  imprime  à  l'orbite  lu- 
naire une  espèce  de  balancement  autour  de  la  ligne  des  nœuds; 
maïs  le  changement,  qui  en  résulte  dans  l'inclinaison  du  plan 
de  l'orbite,  se  compense  dans  le  cours  d'une  révolution,  tandis 
que  la  ligne  des  nœuds  rétrograde  toujours ,  sauf  toutefois 
lorsque  la  force  normale  devient  nulle,  c'est-à-dire  que  la  lune 
est  dans  ses  nœuds  ou  en  quadrature*  Cette  vitesse  de  rétro- 
gradation est  actuellement  de  3'  10^  64  par  jour,  et  le  nœud 
ascendant  parcourt,  d'orient  en  occident,  la  circonférence 
entière  de  l'écliptique  en  6793,  391  jours  solaires  moyens 
ou  18  ans  et  7  mois  environ. 

Outre  ces  deux  inégalités  qui  affectent  le  mouvement  de  la 
lune  en  latitude,  la  même  cause  en  produit  encore  quelques 
autres^  mais  beaucoup  plus  faibles,  et  dont  la  plus  considé- 
rable ne  dépasse  pas  25'\ 

201.  Dans  tout  ce  qui  précède,  il  n'a  pas  été  question  de  la 
figure  de  la  terre,  ou  plutôt  on  l'a  tacitement  supposée  réduite 
à  un  point  matériel  ayant  même  masse  et  occupant  son  centre 
de  gravité.  Si  la  terre  était  un  corps  spbérique  composé  de 
couches  concentriques  et  homogènes,  cette  supposition  serait 
permise,  comme  Newton  lui-même  l'a  fait  voir,  et  les  résul- 
tats, déduits  de  la  théorie  de  l'attraction,  pour  les  diverses  iné- 
galités de  la  lune,  ne  seraient  pas  altérés.  Mais  comme,  au 
contraire,  la  terre  est  un  sphéroïde  aplati  vers  les  pôles  et  ren- 
flé vers  l'équateur  (  Cosmographie ,  n^  49)^  il  résulte  de  cette 
figure  du  globe  que  les  valeurs  obtenues  par  le  calcul  diffèrent 
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sensiblement  des  valeurs  fournies  par  l'observation.  Mayer  et 
Masson  signalèrent  les  premiers  une  petite  inégalité  à  longue 
période,  dépendant  de  la  longitude  du  nœud  de  la  lune.  Comme 
cette  inégalité  ne  se  rattachait  pas  à  la  théorie  de  l'attraction , 
les  géomètres  l'avaient  d'abord  rejetée  ;  mais  Laplace  lit  voir 
qu'elle  provenait  de  l'aplatissement  de  la  terre,  et  pouvait, 
par  conséquent,  servir  à  le  déterminer.  Car  si  Ton  calcule, 
d'après  la  théorie ,  le  coefficient  de  cette  inégalité ,  en  repré- 
sentant l'aplatissement  du  globe  par  une  constante  arbitraire, 
la  comparaison  de  ce  premier  résultat,  avec  le  coefficient  fourni 
par  l'observation ,  fera  connaître  la  valeur  de  la  quantité  in- 
déterminée. Burg  et  Burckart ,  auteurs  des  deux  excellentes 
tables  lunaires  publiées  en  1806  et  1812,  ayant  répété  la 
même  opération  un  grand  nombre  de  fois ,  fixèrent  la  valeur 
de  cette  inégalité  à  20^',  987,  ce  qui  donne ,  pour  l'aplatisse- 
ment de  la  terré ,  la  fraction  j^.  C'est  la  valeur  que  nous  avons 
adoptée ,  parce  qu'elle  s'accorde  aussi  bien  que  possible  avec 
celle  qui  provient  des  mesures  directes  prises  en  divers  lieux  de 
la  terre ,  et  qu'elle  offre,  en  outre,  l'avantage  de  ne  pas  devoir 
être  affectée,  au  moins  sensiblement,  par  les  inégalités  de  sa 
surface  (^).  On  peut  encore  déterminer  l'aplatissement  au  ipoyen 
d*une  autre  différence  remarquable  qu'on  trouve  entre  ]e»  ré- 
sultats du  calcul  et  de  l'observation ,  et  qui  affecte  le  mouve- 
ment de  la  lune  en  latitude.  Ce  qu'il  y  a  de  plus  simple ,  pour 
se  représenter  cette  inégalité,  est  de  supposer  que  l'orbite  lu- 
naire se  meuve  uniformément ,  et  avec  la  même  inclinaison 
moyenne,  non  sur  le  plan  de  récliptique,  mais  sur  un  plan 
situé  entre  ceux  de  l'écliptique  et  de  l'équateur,  fort  peu  in- 
cliné sur  le  premier ,  et  assujetti  à  passer  toujours  par  les 
mêmes  équinoxes.  Il  est  clair  que  l'inclinaison  de  l'orbite  lu- 
naire doit  diminuer,  lorsque  son  nœud  ascendant  coïncide  avec 
l'équinoxe  du  printemps,  et  augmenter,  lorsque  le  même  ngend 

(*)  M.  Fnncceur  (Astron.  pratiq.,  a*  éd.,  1840,  p.  109  et  iio)  adopte 
1 

•»S8i  3Ô5  P®"*^  '*  ^^tur  de  Paplalissement.  Son  demi-diamètre  polaire  a 

la  même  valeur  que  dans  notre  Cosmographie  (n'  4(9),  mais  son  rayon 
équatorial,  qui  est  de  6  377  107  mètres,  a  2  mètres  de  moins  qpit  h  nôtre. 
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coïncide  avec  Téquinoxe  d'automne.  Aipsi  la  luuç,  qai,  par 
ses  éclipses,  a  fait  connaître  aux  premiers  astronomes  la  ron- 
deur de  la  terre,  sert  aux  astronomes  modernes,  par  suite  de» 
progrès  de  la  science ,  à  déterminer  exactement  sa  figure  et 
son  aplatissement.  D'un  autre  côté,  les  expériences  du  pendule^ 
combinées  avec  la  mesure  de  la  terre ,  donnent  la  parallaxe  de 
]a  lune ,  telle  que  la  fournissent  les  observations;  on  peut  donC| 
réciproquement  9  déduire  de  celles*ci  la  longueur  du  rayon 
terrestre,  Car  nous  avons  vu  (Cosmographie,  n°  194)  qu'on  sait 
calculer  la  hauteur  dont  la  lune  tombe  en  une  seconde  vers  la 
terre,  laquelle  égale  exactement  celle  dont  un  corps  pesant, 
placé  à  la  distance  de  la  lune,  tomberait  vers  la  terre  dans  le 
même  temps.  Or ,  cette  hauteur  de  chute  est  encore  fournie 
par  l'observation ,  puisque  c'est  le  sinus  verse  de  l'arc  que  la 
lune  décrit  en  une  seconde.  Donc,  si  l'on  égale  ces  deux  ex- 
pressions ,  on  en  pourra  déduire  la  distance  de  la  lune  à  la 
terre  exprimée  en  rayons  terrestres,  et ,  par  conséquent,  sa 
parallaxe  ;  ou  bien,  si  la  parallaxe  est  censée  connue  par  le^ 
observations,  on  en  déduira  la  longueur  du  rayon  terrestre. 

Enfin,  le  calcul  de  la  parallaxe  du  soleil  peut  ôtre  ramené , 
en  dernière  analyse ,  à  l'observation  d'une  distance  angulaire 
de  la  lune  au  soleil  ;  car  il  existe  dans  l'expression  de  la  longi- 
tude de  la  lune  une  inégalité  qui  dépend  du  rapport  des  dis- 
tances de  la  lune  et  du  soleil  à  la  terre ,  et  la  distance  de  la  lune 
étant  connue,  on  pourra  donc  déterminer  ainsi  la  distance  du 
soleil,  et,  par  conséquent,  sa  parallaxe,  Burg  a  trouvé,  par 
l'observation,  122'',3d  pour  le  coefficient  de  cette  inégalité, 
et  en  comparant  cette  valeur  à  celle  que  fournit  la  théorie,  on 
trouve, pour  la  parallaxe  du  soleil,  la  quantité  8",560i5  qui  dif- 
fère très-peu  de  la  valeur  8",5776  fourme  par  le  dernier  pas- 
sage de  Vénus  sur  le  solçil. 

On  voit,  par  ce  qui  précède,  qu'un  homme,  suffisamment 
instruit  dans  les  mathématiques,  pourrait,  au  moyen  d'un 
certain  nombre  d'observations  bien  choisies,  et  sans  être  jamais 
sorti  de  la  chambre  d'un  observatoire ,  déterminer  exactement 
la  figure,  la  grandeur  et  l'aplatissement  de  la  terre ,  ainsi  que 
sa  distance  au  soleil  et  à  la  lune.  Tel  est  l'un  des  résultats  les 
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plus  remarquables  où  nous  a  conduits  le  génie  de  l'immortel 
Newton ,  par  l'admirable  découverte  de  la  loi  de  Tattraction 
qui  régit  tous  les  corps  célestes. 

202.  La  précession  des  équinoxes  et  la  nutation  de  l'axe 
terrestre  sont,  comme  nous  l'avons  indiqué  dans  le  Cours  de 
Cosmographie  (n^  200),  une  autre  conséquence  immédiate  de 
la  figure  elliptique  de  la  terre.  Si  notre  globe  était  une  sphère 
homogène  ou  composée  de  couches  homogènes,  il  tournerait 
uniformément  autour  d'un  axe  invariable,  parce    qu'une 
sphère  a  la  propriété  d'attirer  tous  les  corps ,  et  d'être  attirée 
par  eux,  absolument  de  la  même  manière  que  si  sa  masse  était 
réunie  à  son  centre.  Or,  au  contraire ,  la  terre  est  un  sphéroïde 
qu'on  peut  considérer   comme  composé  de  deux  parties, 
savoir,  une  sphère  centrale  d'un  diamètre  égal  au  diamètre 
polaire,  puis  un  ménisque  ayant  2,09  mydamètres d'épaisseur 
à  l'équateur  et  allant  de  là  en  diminuant,  pour  finir  à  rien 
aux  pôles.  L'action  du  soleil  sur  la  sphère  centrale  étant  la 
même  de  toutes  parts ,  il  n'en  résulte  aucun  déplacement  dans 
son  équatear,  de  sorte  qu'on  peut  se  dispenser  d'y  avoir  égard, 
et  regarder  la  terre  comme  réduite  au  ménisque  qui  l'enve- 
loppe. Soient  (Jig.  54)  S  le  soleil,  T  le  centre  de  la  terre, et  TS 
le  plan  de  l'écliptique.  Concevons  toutes  les  molécules,  dont  se 
compose  le  ménisque,  réunies  en  anneau  solide  environnant  l'é- 
quateur, où  le  ménisque  a  sa  plus  grande  épaisseur.  Si  le  plan 
de  l'équateur  coïncidait  avec  celui  de  l'écliptique ,  il  n'y  aurait 
encore  ni  précession,  ni  nutation;  mais  par  suite  de  l'incli- 
naison de  l'équateur  sur  l'écliptique,  il  y  a  toujours  une  moitié 
de  l'anneau  située  au-dessus  de  ce  dernier  plan^  et  une  autre 
moitié  située  au-dessous.  La  portion  supérieure  QQ'  étant  plus 
attirée  par  l'action  du  soleil  que  la  portion  inférieure  EE',  il 
en  résulte  que  le  soleil  tend  à  coucher  l'anneau  dans  le  plan 
de  l'écliptique ,  ce  qui  aurait  lieu  réellement  si  la  terre  était 
immobile ,  parce  qu'alors  rien  ne  s'opposerait  à  la  différence 
de  l'attraction  solaire  sur  les  deux  portions  de  l'anneau.  En 
effet,  l'action  ^r  du  soleil,  sur  un  point  quelconque  m  de  la 
portion  supérieure,  se  décompose  en  deux  forces,  l'une  mo  si- 
tuée dans  le  plan  de  l'anneau ,  l'autre  mn  perpendiculaire  à 


GMAPITBB   V.  273 

ce  plan.  Les  actions  solaires ,  qui  sollicitent  les  divers  points 
de  la  même  portion  de  l'anneau,  se  décomposant  de  la  même 
manière ,  on  voit  que  tQutes  les  composantes  perpendiculaires 
à  son  plan  auront  une  résultante  agissant  dans  la  même  direc- 
tion normale  et  appliquée  en  un  certain  point  du  diamètre  TQ 
perpendiculaire  à  la  ligne  des  nœuds  projetée  en  T.  La  moitié 
inférieure  de  Tanneau  est  soumise  à  une  résultante  analogue. 
Or,  la  première  résultante  l'emportant  sur  la  seconde,  par  suite 
de  la  plus  grande  proximité  du  soleil,  il  est  clair  qu'en  défi- 
nitive l'anneau  se  trouve  sollicité  par  une  force  égale  à  leur 
différence,  et  qui,  en  le  faisant  tourner  autour  de  la  ligne  de 
ses  nœuds  supposés  fixes,  tend  à  l'amener  dans  le  plan  de 
l'écliptique  ;  ce  qui  aurait  lieu  en  effet,  si  l'anneau  n'avait  pas 
de  mouvement  de  rotation.  Mais  il  n'en  arrive  pas  ainsi, 
parce  que  l'anneau  participe  à  la  rotation  de  la  terre  autour 
de  son  axe.  Pour  plus  de  simplicité ,  regardons,  avec  Ne^ton^ 
toutes  les  molécules  matérielles  de  l'anneau  comme  autant  de 
petits  satellites  adhérents  entre  eux,  ou  fixés,  par  exemple ,  à 
l'extrémité  des  rais  d'une  roue  ayant  même  centre  et  même 
axe  que  la  terre ,  et  faisant  de  même  leur  révolution  autour 
d'elle  en  24  heures,  tout  en  conservant  une  inclinaison  cons~ 
tante  sur  l'écliptique.  Si  l'on  applique  à  ces  satellites  lesrai« 
sonnements  faits  ci-dessus  (198)  sur  la  lune,  on  voit  que ,  par 
suite  de  l'action  du  soleil,  les  nœuds  de  leurs  orbites  doivent 
rétrograder  absolument  de  la  même  manière  qu'on  l'a  indiqué 
pour  les  nœuds  de  l'orbite  lunaire.  Or,  l'anneau  équatorial 
étant  formé  de  la  réunion  de  tous  ces  satellites,  il  est  clair 
que  la  résultante  de  tous  leurs  mouvements  rétrogrades  fera 
rétrograder  les  intersections  de  l'anneau  avec  l'écliptique,  ou 
ses  nœuds.  Ainsi  l'anneau,  par  suite  de  sa  participation  à  la 
rotation  de  la  terre,  conserve  une  inclinaison  constante  sur 
l'écliptique;  de  sorte  qu'en  définitive  la  rotation  de  la  terre, 
se  combinant  avec  l'action  du  soleil ,  donne  à  l'inclinaison  de 
l'anneau  l'invariabilité  qui,  sans  ce  mouvement,  eût  existé 
dans  ses  nœuds,  et  réciproquement  transporte  à  ceux-ci  la 
variation  qui  aurait  eu  lieu  dans  l'inclinaison  de  son  plan. 
L'anneau  entraîne  la  terre  avee  lui  dans  le  mouvement  rétro- 
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grade  de  ses  nœuds ,  à  cause  de  Tadhérence  du  ménisque  avee 
la  sphère  qu*il  recouvre;  mais  comme  sa  masse  est  incompa« 
rablement  plus  petite  que  celle  de  la  sphère  centrale  y  il  en  ré* 
suite  que  son  mouvement  rétrograde  doit  être  considérablement 
ralenti.  Enfin ,  tout  le  ménisque  terrestre  étant  symétriquement 
placé  par  rapport  à  l'équateur,  où  se  trouve  la  plus  grande 
protubérance,  on  voit  qu'en  réalité  les  intersections  de  l'é- 
quateur avec  récliptique,  c'est-à-dire,  les  équinoxes,  auront, 
par  l'action  du  soleil,  un  mouvement  rétrograde  caractérisé 
par  une  extrême  lenteur;  et  c'est  en  cela  que  consiste  la  pré" 
cession  des  équinoxes. 

203.  Ce  phénomène  est  exactement  réalisé  par  le  jouet  connu 
sous  le  nom  de  toupie^  lorsque,  après  avoir  été  bien  équilibrée , 
elle  cesse  de  dormirponr  prendre  un  mouvement  d'oscillation 
autour  de  la  verticale  passant  par  la  pointe  qui  la  supporte. 
Fendant  tout  le  temps  que  l'axe  conserve  une  inclinaison 
constante  avec  cette  verticale,  l'équateur  garde  la  même  in- 
clinaison avec  le  sol.  Mais,  à  chaque  révolution  complète  de 
la  toupie,  le  point  d'intersection  de  l'équateur  avec  lé  sol  ré- 
trograde par  rapport  au  mouvement  de  rotation,  et  l'effet  se 
manifeste  instantan^ent,  parce  que  la  roti^on  est  extrême- 
ment rapide. 

Dans  les  observatoires,  on  remplace  ce  jouet  par  un  élé- 
gant appareil  ayant  au  plus  15  centimètres  de  hauteur  ;  il  se 
compose  d'une  boule  mobile  dont  l'équateur  est  surmonté  d'un 
anneau  de  cuivre  représentant  le  ménisque  terrestre  :  un  au- 
tre cercle  métallique,  invariable  de  position,  figure  Téclipti- 
que.  Si  l'on  imprime  à  la  boule  un  mouvement  de  rotation, 
son  équateur  coupe  l'éciiptique  en  des  points  qui  rétrogradent 
sans  cesse  par  rapport  au  sens  du  mouvement  ;  et  comme  il  est 
très-rapide ,  le  nœud  a  bientôt  parcouru  toute  la  circonférence. 
Mais  dès  qu'on  arrête  la  rotation  de  la  boule ,  la  précession  se 
trouve  détruite;  alors  l'anneau  de  cuivre,  cessant  d'être  équili- 
bré par  la  force  centrifuge,  retombe  dans  le  plan  de  i'éclîptiqne, 
et  coïncide  avec  lui  dans  une  immobilité  parfidte. 

204.  Le  soleil  n'est  pas  la  seule  cause  dis  la  précession  des 
équinoxes ,  telle  qu'elle  a  réellement  Iteu.  Car  en  même  temps 
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que  cet  astre  agit  pour  amener  réqaateur  terrestre  dans  le 
plan  de  Fécliptique ,  la  lune  tend  à  le  fedre  coucher  dans  le  plan 
de  son  orbite  ;  de  sorte  que  les  nœuds  de  l'équateur,  qui,  par 
Faction  du  soleil,  rétrogradent  sur  le  plan  de  récliptlquCi 
doivent  également ,  par  l'action  de  notre  satellite ,  rétrograder 
8ur  le  plan  de  Torbite  lunaire.  En  outre,  comme  la  lune  ne  se 
meut  pas  dans  le  plan  de  Fécliptique ,  elle  fait  encore  varier 
légèrement  Finclinaison  de  Féquateur  sur  Fécliptique,  laquelle 
inclinaison  demeurerait  constante,  par  la  seule  attraction  du 
soleil.  Ainsi,  la  lune,  par  suite  de  cette  double  action,  qui 
varie  d'ailleurs  avec  la  position  de  Forbite  lunaire ,  alEfecte  à  la 
fois  le  mouvement  rétrograde  des  nœuds  de  Féquateur  terrestre 
et  son  inclinaison  sur  Fécliptique.  La  partie  de  cette  action , 
qui  altère  le  mouvement  des  nœuds ,  se  combinant  avec  l'ac- 
tion du  soleil ,  produit  ce  qu'on  appelle  la  précession  luni- 
solaire  des  équinoxes.  L'autre  partie,  qui  fait  varier  l'inclinai* 
son  de  Féquateur  sur  Fécliptique,  imprime  à  l'axe  terrestre, 
to^fours  perpendiculaire  à  l'équateur,  un  mouvement  gyra- 
toire,  que  Bradley  avait  déjà  reconnu  par  l'observation,  avant 
que  la  théorie  en  eût  découvert  la  cause,  et  qu'il  a  nommé 
nutation.  La  variation,  que  la  nutation  introduit  dans  l'incli- 
naison de  l'équateur  sur  Fécliptique^  atteint  9",2S  dans  son 
PMximum  ;  mais  elle  n'altère  pas  Finclinaison  moyenne  y  parce 
qu'elle  est  périodique ,  reprenant  les  mêmes  valeurs  après  une 
révolution  des  nœuds  lunaires  ou  environ  19  ans.  B'Alembert 
parvint  le  premier,  après  les  calculs  les  plus  pénibles,  à  dé- 
terminer exactement  lé  mouvement  de  Faxe  terrestre ,  et  assigna 
les  dimenmons  de  l'ellipse  que  son  pôle  aurait  décrite  en  19  ans 
environ  par  la  seule  action  de  la  lune.  Or,  par  l'effet  de  la 
précession ,  le  pôle  se  meut  sur  un  petit  cercle  de  2  3"*  27^0" 
de  rayon,  dont  le  pôle  de  Fécliptique  est  le  centre,  et  décrit 
sur  ce  cercle  un  arc  19  fois  égal  à  ôo",l  ;  donc ,  en  vertu  de 
ees  deox  mouvements,  le  pôle  décrit  réellement  une  courbe 
épieyclo'idale.  On  voit  que  les  deux  phénomènes  de  la  préees* 
sion  et  de  la  nutation  sont  si  intimement  liés  entre  eux ,  qu'on 
peut  aussi  bien  les  regarder'l'un  et  l'autre  comme  deux  parties 
essentiellement  constitutives  d'un  seul  et  même  phénomène , 
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quoique,  eu  astronomie  pratique,  on  distingue  soigneusement 
ces  deux  effets.  lis  sont  approximativement  représentés  dans  la 
figure  55 ,  où  P  désigne  le  pôle  de  Técliptique,  A  le  pôle  de 
Torbite  lunaire  qui  décrit  le  petit  cercle  ABGD  en  19  ans ,  et 
a  le  pôle  de  Téquateur  terrestre ,  qui ,  par  suite  de  la  précession 
seule,  décrirait  en  25  868  ans  un  cercle  de  23^27'  40"  de  rayon 
autour  du  pôle  de  Técliptique  comme  centre.  Le  pôle  a  de 
réquateur^  dont  la  vitesse  variable,  mais  toujours  extrême- 
ment petite ,  est  à  chaque  instant  perpendiculaire  à  la  ligne 
changeante  Aa  qui  le  joint  au  pôle  de  Torbite  lunaire,  passe 
successivement  par  les  points  a^  b,  Cy  d,  «,  pendant  que  le  pôle 
lunaire  vient  en  A,  B,  G,  D,  £  ;  de  sorte  qu'à  chaque  révolution 
des  nœuds  de  la  lune,  il  décrit,  avec  une  vitesse  alternative- 
ment plus  grande  et  plus  petite  que  son  mouvement  moyen, 
non  l'arc  exactement  circulaire  ae ,  mais  Ja  courbe  épicycloï- 
dale  abcde,  telle  que  l'arc  circulaire  ae,  compris  entre  ses  ex- 
trémités,  égale  19  fois  50",  1  {*).  Le  calcul  et  l'observation 
s'accordent  pour  faire  voir  que  les  portions  solaire  et  lunaire 
de  la  précession  luni-solaire  des  équinoxes  sont  moyennement 
entre  elles  dans  le  rapport  de  2  à  5  environ. 

La  nutation  de  l'axe  terrestre  est  entièrement  due  à  l'action 
de  la  lune ,  en  faisant  toutefois  abstraction  de  deux  nutations 
fort  petites,  qu'on  peut  négliger ,  en  général,  mais  qui  s'ajoutent 
réellement  à  la  nutation  principale  pour  former  sa  valeur  to- 
tale. L'une  est  produite  par  l'action  du  soleil ,  et  sa  période 

(*)  Nous  cotitinuODS  à  supposer  ici ,  comme  dans  la  Cosmographie,  que 
la  valeur  annuelle  de  la  précession  est  de  5o",i.  Mais  M.  Bessel,  après 
avoir  comparé  les  ascensions  droites  et  les  déclinaisons  d'un  grand  nombre 
d'étoiles ,  nouvellement  déterminées ,  avec  les  valeurs  que  leur  attribuait 
Bradiey,  a  fixé  l'étendue  totale  de  la  précession  annuelle ,  au  commence- 
ment de  ce  siècle,  à  5o",a235o4  ou  5o",2a4,  en  se  bornant  à  trois  déci- 
males. Cette  valeur,  actuellement  adoptée  par  la  plupart  des  astronomes, 
parait  être  la  plus  exacte.  La  formule  de  M.  Bessel  pour  la  préoession  totale 
annuelle  est  5o",ai  129-4- o" ,00024  4^966./,  où  r  représente  le  nombre 
d'années  écoulées  depuis  i  ^So  ;  pour  obtenir  sa  valeur  en  1 840,  il  faut  faire 
/  =  90 ,  ce  qui  donne  : 

--  ».    1   I  par  an    =z5o",23328 , 

Mouvement  actuel  1  *  ,/    ^  c  l, 

I  par  jour  rr  o' ,1376254. 
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est  de  six  mois;  l'autre  provient  de  Taction  de  la  lune ,  et  sa  pé- 
riode est  d'un  demi-mois  lunaire.  La  nutation  totale  se  nomme 
nutation  lunûsolaire. 

205.  L'inclinaison  de  l'équateur  sur  l'écliptique,  ou  Vobliquité 
de  l'écliptique ,  varie  non-seulement  par  suite  de  la  nutation 
luni-solaire,  mais  encore  par  l'action  des  planètes.  Comme  le 
premier  effet  est  périodique,  et  se  rétablit  lorsque  le  soleil  et 
la  lune  reprennent  les  mêmes  positions  par  rapport  à  la  terre, 
on  le  calcule  à  part,  dans  la  pratique,  et  l'on  en  liait  l'objet  d'une 
correction  distincte  qu'on  applique  à  Vobliquité  moyenne, 
c'est-à-dire,  à  celle  qu'on  obtient  sans  avoir  égard  à  la  nuta- 
tion (*),  La  quantité ,  dont  l'obliquité  de  l'écliptique  varie  par 
l'action  des  planètes  est  d'environ  48"  par  siècle,  comme  les 
astronomes  l'ont  reconnu  depuis  longtemps,  en  constatant  que 
les  étoiles  offraient  des  accroissements  ou  des  diminutions  dans 
leurs  latitudes,  selon  qu'elles  occupaient  certaines  régions  du 
ciel,  ou  les  régions  opposées.  Mais  la  variation  de  l'obliquité , 
qui  est  périodique  et  alternative,  se  trouve  resserrée  dans  des 
limites  assez  étroites ,  de  sorte  que  le  plan  de  l'orbite  terres- 
tre ne  subit  que  de  légères  oscillations  autour  d'une  position 
moyenne  dont  il  s'écarte  peu,  la  déviation  de  part  et  d'autre  ne 
dépassant  pas  1^|.  L'obliquité  de  réclîptique  ira  encore  en 
diminuant,  comme  elle  le  fait  aujourd'hui ,  pendant  un  grand 
nombre  de  siècles ,  mais  sans  jamais  devenir  nulle  ;  puis,  ayant 
atteint  son  minimum ^  elle  augmentera  de  nouveau,  en  repre- 
nant les  mêmes  valeurs,  jusqu'à  ce  que  le  plan  de  l'orbite  ter- 
restre revienne  dans  sa  première  position. 

La  même  action  des  planètes  produit  dans  les  équinoxes  un 
mouvement  direct  annuel  de  0",  13295,  et,  par  conséquent,  di- 
minue de  cette  légère  quantité  l'étendue  de  la  précession  qui 
aurait  lieu  en  vertu  de  l'action  de  la  lune  et  du  soleil. 

(*)  Le  docteur  Brinckley  a  trouvé  en  i8ai ,  par  une  comparaison  de 
i6i8  étoiles  différentes,  que  le  coefficient  de  la  variation,  produite  sur 
Tobliquité  de  l'écliptique  par  la  nutation,  est  g'\^5.  Cette  valeur  paraît  être 
plus  exacte  que  la  valeur  8",  977  obtenue  par  M.  de  Lindenau,  d'après  cer- 
taines observations  de  la  Polaire ,  et  adoptée  par  M.  Bessel,  ainsi  que  par 
la  plupart  des  astronomes  allemands. 
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306.  Pour  récapituler  tout  ce  qui  est  relatif  à  la  préeeniôn, 
soient  (^g.  S6)  eo  récliptiiiQe,  EQ  l'équateur  à  une  époque  quel- 
conque. An  bont  d'un  certain  nombre  n  d'années,  l'équateur 
vient  de  EQ  en  E'Q',  et  le  point  équinoxial  de  Q  en  Q',  par 
l'effet  de  la  préeession  luniHK>laire  QQ'*  L'action  des  planètes 
sur  la  terre  déplace  aussi,  d'une  très-petite  quantité,  l'écliptique 
même,  qui  vient  en  e^c  au  bout  de  »  années»  Le  nouvel  équateur 
E'Q'  coupe  la  nouvelle  écliptique  e'e  sous  un  angle  U  qui  varie 
très-lentement,  et  l'ancienne  écliptique  ec  sous  un  autre  an- 
gle W  qui  diffère  très-peu  du  premier  angle  Q  ou  «ii,  même 
après  un  grand  laps  de  temps.  Le  point  Y  devient  le  nouveau 
point  équinoxial,  et  l'angle  a  la  nouvelle  obliquité.  Ainsi,  les 
longitudes  et  les  ascensions  droites,  qui  d'abord  étaient  comp- 
tées de  Q  vers  e  et  vers  £ ,  le  sont  actuellement  de  Y  vers  e' 
et  vers  E'.  Prenant  cascQ,  l'arc  aY  est  la  préeession  totale^ 
un  peu  moindre  que  la  précession  luni-solaire  QQ'.  Donc 
l'arc  aY  marque  la  rétrogradation  du  point  équinoxial  {*). 

Ainsi,  en  définitive,  le  défaut  de  sphéricité  du  globe  ter- 
restre, combiné  avec  l'action  du  soleil ,  de  la  lune  et  des  pla- 
nètes, produit  la  précession,  la  diminution  d'obliquité  et  la 
nutation,  que  les  astronomes  partagent,  malgré  leur  intime 
liaison ,  en  trois  effets.  Le  premier,  relatif  à  la  précession ,  con- 
siste en  un  mouvement  général  et  séculaire  qui  porte  le  point 
équinoxial  vers  l'ouest  ;  le  second,  relatif  à  la  variation  de  l'obli- 
quité, consiste  dans  un  abaissement  progressif,  mais  excessive- 
ment lent,  de  l'équateur  sur  l'écliptique  ;  le  troisième ,  relatif 
à  la  nutation,  imprime  à  l'axe  et  à  l'équateur  de  la  terre  une 

(*)  Les  formules  suivantes  de  M.  Bessel,  relatives  a  Tobliquité  de  l'éclip- 
tique, sont  regardées  comme  les  plus  exactes,  et,  par  suite,  ont  été  généra- 
lement adoptées.  En  désignant  par  t  le  nombre  d'années  écoulées  depuis 
1750,  on  a 

obliq.  de  l'éclipt.  en  1750...  (i>=a3'*a8'  18", o. 

obliq.  sur  cette  première  édipt.  (i>'=:  a> + o",ooooo  984^33 .  t*, 

obliq.  sur  la  nouvelle  édipt...  ûz=fii> — o'',48368./ — o".ooooo 272^95.1*. 

angle  des  deux  écliptiques. . .   c  =o'',4889a.t — 'o'',ooooo3o7i9,f>. 

On  trouve  que  l'obliquité  de  Tédiptique  diminue  maintenant  de  o'',457 
par  an. 
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oscillation  qui  écarte  un  peu  le  point  équinoxial  de  part  et 
d'autre  de  Téquinose  moyen  déterminé  par  la  seule  précession  ; 
cette  oscillation  fait  décrire  au  pôle  de  l'équateur  terrestre  une 
petite  ellipse,  dont  le  centre,  ou  le  lieu  moyen  du  pôle,  parcourt 
uniformément  un  are  de  50'',  I  par  an,  sur  la  circonférence 
d'un  petit  cercle  de  23^  27'  40''  de  rayon,  parallèle  à  l'éclip- 
tique ,  et  tracé  de  son  pôle  comme  centre. 

Tout  ce  qui  précède  suppose  le  sphéroïde  terrestre  entière- 
ment solide,  et,  en  effet,  Laplace  est  arrivé  à  cette  consé- 
quence remarquable  :  les  phénomènes  de  la  précession  et  de 
la  nutatùm  sont  absolument  les  mêmes  qite  si  la  mer  formait 
une  masse  solide  avec  la  terre. 

207,  Nous  avons  vu  (Cosmographie,  n**  114)  que  Téqua- 
teur  lunaire  est  soumis  à  une  espèce  de  balancement  nommé 
libration.  La  partie  de  la  libration,  qui  ne  provient  pas  d'un 
phénomène  purement  optique ,  est  exactement  analogue  à  la 
nutation  de  l'axe  terrestre,  et  produite  par  une  cause  sem- 
blable. L'axe  de  rotation  de  la  lune  est  presque  perpendicu- 
laire à  l'écliptique;  et  cet  astre,  en  vertu  de  son  mouvement  de 
rotation,  doit  être,  comme  tous  les  corps  célestes, un  peu  aplati 
vers  les  pôles,  de  sorte  que  le  plus  grand  des  deux  diamètre3 
du  sphéroïde  lunaire  est  situé  dans  le  plan  de  son  équateur  : 
c'est  celui  qui  est  toujours  dirigé  vers  la  terre.  Si  l'on  conçoit 
un  rayon  ^vecteur  mené  du  centre  de  la  terre  au  centre  de  la 
lune ,  le  grand  axe  lunaire  doit ,  dans  l'état  d'équilibre ,  coïn- 
cider avec  ce  rayon  ;  et  de  même  que  la  pesanteur  ramène 
vers  la  verticale  un  pendule  qu'on  en  écarte  par  une  légère 
impulsion ,  de  même  l'action  de  la  terre  doit  tendre  à  ramener, 
vers  le  rayon  vecteur ,  le  grand  axe  de  la  lune,  dès  qu'il  s'en 
trouve  un  peu  écarté.  Si  la  vitesse  primitive  de  rotation  eût  été 
nulle  ou  très-différente  de  la  vitesse  de  translation ,  le  grand 
axe  lunaire,  ne  pouvant  plus  être  maintenu  dans  la  direction  du 
rayon  vecteur  par  l'attraction  terrestre  dès  lors  insuffisante  , 
s'en  serait  écarté  de  plus  en  plus  pendant  le  cours  d'une  ré- 
volution de  la  lune,  et,  par  conséquent,  nous  aurions  successi- 
vement aperçu  tous  les  points  de  sa  surface.  Mais  si  la  diffé- 
rence des  deux  mouvements  a  d'abord  été  peu  sensible, 
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l'attraction  de  la  terre ,  ramenant  sans  cesse  le  grand  axe  lu- 
naire vers  le  rayon  vecteur  mentionné ,  doit  tendre  à  faire 
«concorder  les  mouvements  de  rotation  et  de  translation  ;  et, 
par  suite,  le  grand  axe  lunaire  doit  osciller  autour  de  sa  posi- 
tion moyeone^  exactement  comme  un  pendule  oscille  de  part 
et  d'autre  de  la  verticale  dont  on  Ta  faiblement  écarté.  Ainsi, 
la  non-sphéricité  de  la  lune,  se  combinant  avec  l'action  de  la 
terre,  produit  la  lihration  réelle  du  sphéroïde  lunaire. 

208.  Ce  n'est  pas  réellement  le  centre  de  la  terre  qui  par- 
court l'écliptique ,  mais  bien  le  centre  de  gravité  du  système 
de  la  terre  et  de  la  lune,  sans  que  ce  mouvement  soit  troublé 
par  les  attractions  mutuelles  de  ces  deux  corps.  Tel  le  centre 
de  gravité  du  système  de  deux  pierres  lancées  en  l'air  décrit 
une  parabole,  comme  un  point  matériel  soumis  à  l'action  de 
la  terre,  et  chaque  pierre  circule  autour  de  ce  centre  commun. 
Mais  comme  le  centre  de  gravité  du  système  de  la  terre  et  de 
la  lune  se  trouve  compris  dans  la  terre  elle-même ,  il  résulte, 
de  cette  grande  proximité,  que  le  centre  de  la  terre  dévie  très- 
peu  de  l'écliptique  décrite  par  le  centre  commun,  et  la  courbe 
décrite,  soit  par  Je  centre  de  la  terre ,  soit  par  celui  de  la  lune, 
se  compose  d'éléments  toujours  concaves  vers  le  soleil  et  cou- 
pant l'écliptique  réelle  en  25  points.  Le  petit  déplacement  du 
centre  de  la  terre^^par  rapport  à  l'écliptique,  produit  un  dépla- 
cement paraliactique  du  soleil  en  longitude,  mais  toujours 
d'une  moindre  valeur  que  la  parallaxe  horizontale  du  soleil  ou 
8'',5776.  Cette  variation  se  nomme  équation  mensuelle. 


n 
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FORMULES,   TABLES  ET   RÉSULTATS 

ASTRONOMIQUES. 


S 1 .  —  Calcul  de  divers  rayons  terrestres  moyens ,  et  des 
distances  correspondantes  du  soleil. 

1.  Imaginons  la  terre  coupée  par  un  plan  méridien  passant 
par  un  point  quelconque  M ,  la  section  sera  une  ellipse  EPQP' 
ifig»  57  ] ,  dont  le  centrée  indiquera  le  centre  du  globe.  Sup- 
posons, comme  dans  la  Cosmographie  (n^  49) ,  le  rayon  équa- 
torial  CQ  =  a  =  6  377 1 09  mètres,  et  le  demi-diamètre  polaire 
CP=6=6  356  199  mètres,  ce  qui  donne,  pour  Taplatissement, 
ji.=20  910  mètres.  Le  point  F  étant  le  foyer  de  l'ellipse,  désî- 

cv 

gnons  par  c  rexcentricité  GF,  et  par  e  le  rapport  t^t:  de  l*ex- 
centricité  au  demi-grand  axe.  Cela  posé ,  on  a  en  myriamètres. 

logarithmea. 

a  z=z  637,7 109  royr.  a,8o46a38 

^z=  635,6199  a,8o3i975 

0+3=1273,3308  3,1049413 

{x,=a — 6zzi       3,0910  o,3ao354o 

Maintenant,  on  a  en  myriamètres  carrés 

a>=4o6675,i9i97  88x  5,6092476 

3>=:  404012,65727  601  5,6063950 

a>— 3*1=  (a4-3);(«  — 3)  =c»=     2662,53470280  3,4252953 

d'oùFontire            c  z=         51,5997  6  1,7126477 

puis  e=-  =  0,08091  42  8,9080239. 

Si  l'on  désigne  par  9  l'angle  MCQ  que  fait  avec  le  grand 
axe  CQ  le  rayon  CM=:R  mené  du  centre  C  au  point  M ,  on 
aura,  en  général,  la  formule 
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R  =  a  V  1  — c»sin»9, 

d'où  l'on  déduira ,  par  dt  simples  sobsfttations ,  la  longueur 
du  rayon  terrestre  qui  correspond  à  une  valeur  donnée  de 
l'angle  ç.  Pour  déterminer,  par  exemple,  le  rayon  terrestre 
perpendiculaire  à  Técliptique ,  il  suffit  de  faire,  dans  cette  for- 
mule, (p = 66''  83'  32'',  â ,  ce  qui  donne  R  tt  635,95 1 7  myria- 
mètres.  Ce  rayon  spécial  peut  encore  se  déduire  immédiatement 
de  la  formule 

R  =  a  V^l  —  c»  cos*  w, 

où  CD  représente  l'obliquité  de  l'écliptique. 

On  trouve,  par  un  calcul  analogue,  que  le  rayon  terrestre 
dirigé  à  45*'  égale  636,6662  myriamètres. 

2.  Réciproquement,  si  le  rayon  R  est  connu ,  on  peut  dé- 
terminer l'angle  correspondant  (p  par  la  formule 


sin 


e  a^      ae 


qui  se  déduit  de  la  formule  précédente. 

Pour  trouver,  par  exemple ,  l'angle  que  fait ,  avec  le  grand 
axe,  le  rayon  terrestre  qui  correspond  au  nombre  rond 
15  300  000  myriamètres  pour  la  distance  moyenne  du  soleil, 
comme  cette  distance  moyenne  égale  24  046,91  fois  la  lon- 
gueur du  rayon  terrestre ,  d'après  la  parallaxe  horizontale 
8",  5776  généralement  adoptée ,  11  en  résulte  que  le  nombre 
rond,  dont  il  s'agit,  correspond  au  rayon  terrestre  636,2564 
myriamètres.  Alors  le  calcul  s'exécute  ainsi  qu'il  suit  : 

sin 9  =  -^  l/a»-R«  =  ^  l/(a-R)(a  +  R) 

lofarithme*. 

a  z=  637,7x09        ^,8046238 

e  :=  0,080914a      8,9080239 

R  =  636,a564        a,8o363ai 

fl  +  R  =  1273,9673       3,io5i583 

a  —  R=   1,4545        0,1627137 

log(a-|-R)-|-log  (a  — R)  =3,2678720 

4  [log  (a  4-R)  4-  log  («  —  R)]  =  i,633936o 

Gompl.  log  a  z=z  7,1953762 

compl.  log  e  ==:  i, 091 976 x 

log  sin  9  =  9,931  a883 
d'où             9=56'3a'io",5 
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Ainsi,  le  rayon  terrestre 9  correspondant  à  Ifisooooomjnia- 
mètres  de  distance  moyenne  du  soleil ,  itsm  I  peu  près  par 
Ghristianstadt  en  Suède. 

Il  faut  prendre  garde  que  l'angle  9  n'es  tpas  égal  à  la  lati- 
tude /  du  point  M  de  la  surface  terrestre  où  aboutit  le  rayon 
terrestre  CM.  Car  la  tangente  MX,  au  point  M,  représentant 
l'horizontale  en  ce  lieu ,  la  normale  MN  est  la  verticale ,  ou  la 
direction  du  fil  à  plomb ,  qui,  prolongée,  ne  passe  point  par  le 
centre  C,  parce  que  la  terre  n'est  pas  sphérique.  Si  l'on  mène 
la  parallèle  NQ'  à  CQ ,  l'angle  MNQ'  sera  égal  à  la  latitude  du 
point  M ,  et  si  l'on  désigne  par  i  l'angle  que  fait  la  yerticale 
VMN  avec  le  rayon  CM ,  on  aura  /= cp + «.  L'angle  i  est  donc 
la  différence  entre  ce  qu'on  appelle  la  latitude  apparente  l  et 
\di  latitude  géocentrique  (p.  On  a  construit  une  table  de  la 
valeur  de  i  qui  correspond  à  toute  latitude  donnée  l ,  et  qui  est 
toiyours  peu  considérable.  Pour  la  latitude  de  Paris  on  a 
i=ll'll",02,desorteque/=:48'50'l4",et(p=48<>89'a",9«. 
Au  reste,  on  passe  d'une  certaine  latitude  /  à  la  correspon- 
dante (p,  et  réciproquement  9  au  moyen  de  la  formule 

tang9=(l  — C2)tang  Z=— y  taug/  =  (l  —  !*)»  tang/. 

Vu 

3.  Pour  obtenir  la  longueur  du  rayon  R  de  la  terre  suppo- 
sée sphérique  et  équivalente  à  l'ellipsoïde  dont  elle  a  la  figure, 
il  suffit  d'égaler  |  waô* ,  volume  de  l'ellipsoïde ,  à  f  w  RS  vo- 
lume de  la  sphère ,  ce  qui  donne 

R3  =  a6%  d'où  R  =  VHh^. 

On  trouve,  par  le  calcul,  R=:  636,3162  myriamètrea. 

4.  Voici ,  comme  objet  de  curiosité,  le  tableau  des  dislan- 
ces du  soleil  calculées  avec  divers  rayons  terrestres  moyens. 

Désignttion  lUjoiiâ  moyens  Diataoccf  nof eims«  du 

des  rayons  moyens.  en  myriamètres.  soleil  en  myHamètfès. 

Rayon  dirigé  à  46''  =  636,6662  .  15  309  854,8114 

Rayoïi  moyen  arithmétique  =  636,6654  I5  309  836,5739 

Hayon  de  la  terre  sphérique  et  équÎTa-  j  _  ^3       ^  I6  30i  438,3929 

lente  h  rellipsolde  ) 

Rayon  perpendiculaire  à  Fécliptique       =  635,9517  15  292  637,2542 

Rayon  moyen  entre  le  2«  et  le  4«  =  636,30855  15  301  254,4340 
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5.  Nous  avons  dit' (310)  qae  la  parallaxe  8^5776  donne 
24  046,91  rayons  terrestres  pour  la  distance  du  soleil  ;  et,  en 
effet ,  un  objet,  qui  sous-tend  un  angle  de  8",  5776,  est  à  une 

distance  égale  à-r-TTTr-r— 77  ou  24  046,91  fois  ses  dimensions. 

°  Sin(8  ,6776)  ^ 

Voici  le  type  du  calcul  (  voyez  les  tables  de  logarithmes  de 
Gallet ,  p.  35  ,  pour  les  angles  plus  petits  que  5°). 

On  a  log  sin  8"=  5,5886649 

(en  nombre)  log  8,5776  =  0,9333658 

COmpl.  log  8  =  9,0969100 

log  sin  (8",  5776)  =  5,6189407 
COmpl.  log  sin  (8'',  5776)  =  4,3810593. 

Le  nombre  correspondant  à  ce  logarithme  est  24  046,91. 

Pour  la  parallaxe  8'',  6,  adoptée  par  Herschel ,  le  nombre 
de  rayons  terrestres  est  23  984,3.  La  Connaissance  des  temps 
la  supposait  de  8'',  8  ,  ce  qui  est  trop  fort. 

§  2.  —  Des  diverses  espèces  de  parallaxes.  Table  des  dis- 
tances  de  la  lune  correspondantes  à  certaines  valeurs  de 
sa  parallaxe, 

6.  La  parallaxe  horizontale  du  soleil  ne  variant  que  dans 
d'étroites  limites ,  on  peut ,  dans  le  plus  grand  nombre  des 
cas,  la  regarder  comme  constante  et  égale  à  sa  valeur  moyenne 
8",  5776.  Mais  il  n'en  est  pas  de  même  pour  la  lune,  dont  la 
parallaxe  horizontale  est  très-forte. 

En  général  y  la  parallaxe  s'exerce  verticalement,  et,  nous 
faisait  juger  le  soleil ,  la  lune  et  les  planètes  plus  bas  qu'ils  ne 
le  sont  en  effet,  pour  un  spectateur  qui  les  voit  du  centre  delà 
terre.  Ainsi  la  parallaxe  change  en  apparence  les  coordonnées 
qui  déterminent  la  position  des  astres,  et,  par  conséquent,  af- 
fecte leurs  ascensions  droites,  leurs  déclinaisons,  leurs  longi- 
tudes et  latitudes  vraies,  mais  non  leurs  azimuts  ni  leurs 
passages  au  méridien ,  puisqu'elle  laisse  l'astre  dans  le  plan 
vertical  où  il  se  trouve. 

Soient,  par  exemple  ^  pze  (fig.  58  )  le  méridien  d'un  Heu 
dont  le  zénith  est  z ,  etp  le  pôle  de  l'équateur  eq.  Le  lieu  vrai 
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de  l'astre ,  vu  du  centre  de  la  terre ,  est  en  5 ,  et  son  lieu  ap- 
parent ,  vu  de  la  surface ,  est  en  s'.  Le  petit  arc  s  s'  du  vertical 
zs'  est  le  déplacement  ou  lapatrUlaxe  de  hauteur.  L'angle 
horaire  vrai  zps  devient  zps\  et  la  différence  sps'  est  la  pa- 
rallaxe d'ascension  droite.  La  distance  polaire  sp ,  complé- 
ment de  la  déclinaison  .^ g,  devient  s'p^  complément  de  la 
déclinaison  apparente  q's\  et  la  différence  de  ces  arcs  est  la 
parallaxe  de  distance  polaire  ou  de  déclinaison. 

Soient  maintenant  Y^  i'écliptique,  et  P  son  pôle.  Gomme  l'arc 
s  s' est  vertical ,  les  cercles  P5,  Ps'  déterminent  la  longitude 
vraie  Y/,  la  latitude  vraie  IsyXh  longitude  apparente  Y^'  et  la 
latitude  apparente  l's\  L'arc  //',  différence  des  deux  longi- 
tudes, et  qui  mesure  l'angle  ^P^',  est  \dL  parallaxe  de  longi- 
tilde  y  et  la  différence  des  arcs  Isy  l's\  compléments  des  dis- 
tances Vs^Vs'  au  pôle  de  l'écliptique ,  est  la  parallaxe  de 
latitude  ou  de  distance  à  ce  pôle. 

Toutes  ces  variations  des  coordonnées  de  l'astre  se  déter- 
minent à  l'aide  de  formules  spéciales. 

7.  Nous  avons  mentionné  (77)  la  parallaxe  horizontale 
équatoriale  de  la  lune ,  et  déterminé  (81)  ses  valeurs  maximum 
et  minimum.  Les  astronomes  la  supposent,  comme  nous 
l'avons  dit,  égale  à  57' o", 9  dans  la  moyenne  distance  de  la 
terre,  ce  qui  donne  60,29824  rayons  terrestres  ou  38  453,8449 
myriamètres  pour  cette  distance.  Voici  le  type  du  calcul  : 

On  a  5/0",9=:67',015 

logsin  57'=  8,2195811 

(en  nombre)  log  57,015  =  1,7559891 

COmpl.  log  57  =  9,2441251 
logsiU  (57',015)  =  8,2196963 
COmpl.  logsin  (57',015)  =  1,7803047. 

Le  nombre  correspondant  à  ce  logarithme  est  60,29824. 

8.  Nous  donnons,  ci-après,  le  tableau  des  distances  de  la 
lune  qui  correspondent  aux  parallaxes  prises  de  seconde  en 
seconde  depuis  57'  jusqu'à  57'  40" ,  ces  limites  comprenant 
les  valeurs  que  les  auteurs  attribuent  à  la  parallaxe  horizontale 
équatoriale  de  la  lune ,  dans  sa  moyenne  distance  de  la  terre. 


Ueil  et  de  la  lune. 

80}  comment ,  à 
tue  d'un  monTement 

Êvérité ,  c'est  la  terre 
pralle  â'niie  année  ; 
pt  de  la  terre  sont 
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plus  importantes  pour  nous  que  son  monvement  réel,  parce 
qu'elles  sont  conformes  à  ce  qui  frappe  nos  regards.  Les  astro- 
nomes ont,  à  chaque  instant,  besoin  de  savoir  en  quel  point 
du  ciel  le  rayon  dirigé  de  i'œi)  au  centre  du  soleil  va  rencon- 
trer  la  sphère  céleste  ;  aussi  les  tables  du  soleil  sont-elles  cons* 
truites  pour  faire  connaître  ce  lieu. 

La  terre  est  donc  supposée  immobile  au  foyer  de  l'ellipse 
solaire ,  dont  la  trace  est  très-bien  déterminée  sur  le  ciel  au 
moyen  des  étoiles  qui  en  sont  voisines.  Maintenant,  pour  trou- 
ver en  quel  point  de  l'écliptique  est  le  soleil  à  un  instant 
donné,  c'est-à-dire,  pour  avoir  sa  longitude  vraie,  qui  se 
compte  sur  l'écliptique  à  partir  du  point  équinoxial  Y ,  les 
astronomes  supposent  d'abord  à  l'astre  un  mouvement  circu- 
laire et.  uniforme  dans  le  plan  de  l'écliptique ,  ce  qui  le  dis- 
tingue du  soleil  fictif  qui  règle  le  temps  moyen  et  parcourt 
l'équateur  céleste.  Ils  obtiennent  donc  ainsi  la  longitude 
moyenne^  formée  de  la  longitude  qui  correspond  à  une  époque 
désignée,  et  de  l'espace  décrit  d'un  mouvement  uniforme  dans 
le  temps  écoulé  depuis  cette  époque  ;  puis  ils  la  modifient  de 
manière  à  la  transformer  en  longitude  vraie. 

1 0.  La  vitesse  moyenne  du  soleil  est  (Cosmographie,  n^  70) 
de  59' 8", 3 3  par  jour  moyen,  en  se  bornant  aux  centièmes 
de  seconde.  Il  résulte,  en  effet,  des  travaux  récents  de  M.  Bes- 
selqne 

L'année  tropique  =  365^  24222  ol3  -*-- 1.0,00000  006686, 
t  désignant  le  nombre  d'années  écoulées  depuis  1800.  Ainsi, 
actuellement  (1840) 

l'année  tropique  =  365^  ,24221  7456=366^5*^48°»  47*  ,$882, 

temps  moyen ,  ce  qui  donne  pour  la  vitesse  moyenne  du  soleil 

par  jour  moyen 69'   8^,  33028  =  1*"  —  61",  670 

par  heure 2  27  ,  847 

par  minute.. 2  ,  464 

par  mois 24^ 34  9,9. 

Par  conséquent ,  si  l'on  multiplie  59' 8",  33028  par  le  nombre 
de  jours  éeonlés  depuis  Vipoque ,  c'est-è«dire ,  depuis  l'instant 
pris  pour  terme  de  départ,  on  a,  pour  produit,  la  valeur  de  W 


â8S  GOSMOGBÀPHIB  (cOMPLBMKNT). 

pace  décrit  en  longitude ,  qu'il  fant  ajouter  à  la  longitude  de 
Y  époque  pour  avoir  la  longitude  moyenne. 

1 1 .  Dans  les  tables  de  Delambre ,  Vépoque  est  prise  à  roi- 
nuit  du  31  décembre,  temps  moyen',  à  Paris.  D'après  les  der- 
niers travaux  de  M.  Bessel ,  la  longitude  moyenne  du  soleil 
à  l'époque  ainsi  fixée  pour  Tan  1800  +  T  est 

long,  moy.0  =280''23'55",  525 -h T.  27", 605844 

4-T».0'',00012  21805  — r.  14'47",083, 

r  étant  le  reste  de  la  division  de  T  par  4 ,  ou  étant  égal  à  4 
(  au  lieu  de  0)  pour  les  années  bissextiles.  D'après  cela^  on 
trouve 

long.  moy.  ©  l"janv.  1840  =9»  9°42'5r',6 
long.  moy.  ©  1^'janv.  1841  =  9*  10°  27'  40",5. 

12.  Soient  (^g.  59]  PEAQ  Torbite  apparente  parcourue  par 
le  soleil  dans  le  sens  de  la  flèche,  T  la  terre  occupant  le  foyer, 
P  le  périgée ,  A  Tapogée ,  EQ  la  ligne  des  équinoxes,  Y  le 
point  du  ciel  correspondant  à  l'équinoxe  du  printemps ,  soit 
enfin  le  cercle  peaq  décrit  du  point  T,  comme  centre,  pour 
représenter  le  mouvement  uniforme  du  soleil  fictif,  qui,  chaque 
fois  que  le  soleil  revient  au  périgée  P  ou  à  Tapogée  A ,  se 
trouve  en  p  ou  en  a ,  dans  la  même  direction  TP  ou  TA.  Le 
soleil  réel,  ayant  sa  plus  grande  vitesse  au  périgée  P^  devance 
d'abord  le  soleil  fictif,  qui  est  seulement  en  s,  quand  l'autre 
est  en  S.  Les  angles  STP,  «TP ,  que  les  rayons  vecteurs  TS  , 
Ts  forment  avec  celui  du  périgée  P ,  se  nomment  respective- 
ment anomalie  vraie  et  anomalie  moyenne.  Lorsque  le  soleil 
est  au  point  £ ,  nous  le  rapportons  au  point  Y  origine  des 
longitudes  ;  dans  toute  autre  position  M ,  il  a  une  longitude 
vraie  qui  est  l'angle  MTE ,  et  sa  longitude  moyenne  est  l'angle 
nTY  formé ,  au  même  instant ,  par  le  rayon  vecteur  corres- 
pondant Tn  du  soleil  fictif.  La  longitude  du  périgée  est  eaqp. 
On  voit  que  sp  =  eaqps  —  eapq  ,  et ,  en  général , 

anomalie  moyenne  =  longit  moy,  ©  —  longit  périgée. 

D'après  M.  Bessel,  au  commencement  de  l'année  1800  +  T, 
ona 
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longitude  du  f  érigée  =  279°  30'  8", 39  +61", 51 71  .T 

-+"0,00020  37965. T^; 

et     anomalie  moyenne  =  53'27",060  —  33",9113.T 

--  0,0000816 1 6. T^—J4'47",083.r, 

r  désignant  le  même  nombre  qu'au  n°  218. 

13.  Le  soleil ,  censé  parti  de  Téquinoxe  Y  ou  Ë ,  revient 
au  même  point  du  ciel  au  bout  d'une  année  sidérale ,  après 
avoir  parcouru  l'écliptique.  Mais  comme,  pendant  cet  inter- 
valle ,  rintersection  TE  de  l'équatjeur  et  de  Técliptique  vient 
en  TE' ,  par  suite  de  la  précession  des  équinoxes ,  le  point  Y 
se  trouve  avoir  rétrogradé  en  Y'  en  parcourant  le  petit  arc 
££'  de  50",  1  ;  de  sorte  que  le  soleil  rejoint  Téquinoxe  F  un 
peu  avant  de  revenir  au  point  de  départ  E.  Or,  le  temps  qu'il 
met  à  rejoindre  l'équinoxe  mobile  est  précisément  Tannée 
tropique ,  qui  est  actuellement ,  comme  on  vient  de  le  dire , 
de  365J-5*»- 48°- 47*-,  59  =365^2422175  jours  moyens.  En 
ajoutant  les  20™- 19%  91  nécessaires  pour  décrire  le  petit  arc 
££'  de  50",  1 ,  on  obtient  la  valeur  de  l'année  sidérale  qui  est 
365^-  6^  9"- 10»-,7423  =  365^-, 26637 4332  jours  moyens.' En- 
fin, réeiiptique  tourne  elle-même  un  peu  autour  du  point  T , 
par  suite  de  l'action  des  planètes ,  de  sorte  que  le  périgée  P 
vient  en  P'  par  un  mouvement  direct,  en  décrivant  un  petit 
arc  PP'  de  1 1",  66.  Par  conséquent,  la  longitude  du  périgée 
s'accroît  annuellement  de  50",  1  plus  11", 66,  ou  en  tout  de 
61  ",76.  Le  temps  nécessaire  au  soleil  pour  décrire  le  petit 
arc  de  ll",66  étant  4"-  43*-,915  ,  si  on  l'ajoute  à  Tannée 
sidérale,  on  obtient  Tannée  anomalistique ,  qui  vaut  donc 
365^- 6*»- 1 3"-51'',4i2  =  365^ ,  25962  2283  jours  moyens.  C'est 
le  temps  que  le  soleil  partant  du  périgée  emploie  pour  y  revenir. 

14.  Maintenant,  pour  avoir  le  lieu  vrai  du  soleil  sur  son 
orbite  ou  sa  longitude  vraie ,  il  faut  ajouter  à  la  longitude 
moyenne ,  avec  le  signe  convenable,  Tare  qu'on  nomme  équa- 
tion du  centre.  Or,  si  l'on  désigne  l'anomalie  moyenne  par  z , 
et  l'excentricité  de  Torbite  par  c  ,  on  a 


^9 
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ëçttO^.  rfi»  !»»<.  =  (»«  — i  «')  Bill  » -f.  (j  «•  — ^  «*)Mn  2a 

+  ^e3sia»a, 

en  se  bornant  aux  termes  en  e^,  ce  qui  est  permis,  vu  la  faible 
yaleor  de  la  quantité  e ,  qui  d'ailleurs  n'éprouve  que  de  lé- 
ywes  Yai:iati<ms  séculaires.  Car,  ^n^rèi  M.  Bessel ,  Feseen- 
Ifkélé  de  i'écliptiqae  daoA  Fannée  1 800  4-  T  est 

6=O)01«7M3  686  ^  0,0000004359. T. 

Au  reste  9  les  tables  de  Delambre  indiquent  Téquation  du 
centre  correspondante  à  l'argoni^^t  3 ,  et  à  la  variation  sécu- 
laire ,  ce  qui  dispense  de  tout  calcul.  Enfin ,  si  l'ou  ajoute  \e& 
effets  de  l'actron  des  planètes  qu'on  désigne  en  général  par 
le  motp^ffurfta/^on^,  puis  ceux  de  la  nutation ,  on  a 

long.  vraie=long.  moy,-^équ.  ^ucefit.+perturb.-k^nutation.^ 

15.  Le  lieu  de  la  hmpy  h  uu,in3tant  donné,  se  troi|v&  exac* 
temeut  par  le  puéioie  procédé  qu'pn  vient  d'indiquer  pour  te 
fipleil,  et  I'qu  a  en  général ,  cooune  on  l'a  d^jà  dit  (198)  ^ 

kangiL  vratki  =  long,  mog,  -4*  éfu.  du  cent.  -^  nariati 
-\r  éveetion-^  équ.  cam. + pertwrbatkms* 

dtaaxA  à  la  latitude ,  dn  la  détermine  par  la  formula 

/:==5*  8'  59",  8.  sin<^+8'  4.7",7 .  sin  (2D — ^j+25",7.  Sîn  (2A— *), 

où  les  arcs  A,  D ,  J^  représentent  respectivement  l'anomalie 
moyenne  ^^  \^  lunei  1&  différence-  des.  longitudes  moyennes 
de  1^  lune  et  du  soleil ,  puis  la  distance  en  longiU|4e  de  la 
ll|iie  au  nœud.»  chacun  de  ces  arcs,  se  rapportant  à  la  long!'- 
l9de  vraie,  c'esdcà-dirc,  se  composant  de  la  valeur  prii)i)itive. 
relative  à  la,  longitude  moyenne ,  et  da  la  somme  de  toutes  les 
quantités  qui  ont  changé  la  longitude  moyenna.  en  loogitude 
vraie. 

S,  4*  —  Tables  et  résultats  astmnomiqufis. 

16.  Nous  avons  obtenu  20",  25426  (Cosmographie,  n'^lTg) 
pour  la  constante  de  l'aberration.  Bradley ,  qui  découvrit  le 
phénomène,  ne  la  faisait  égale  qu'à  20'';  mais  Delambre 
trouva  20'',  253 ,  au  moyen  de  la  vitesse  de  la  lumière  fournie 
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par  les  éclipses  des  satellites  de  Jopiter.  Les  astronomes  mo- 
dernes y  se  basant  sur  divers  travaux ,  ad(^tent  chacun ,  pour 
cette  constante^  une  valeur  différente.  Ainsi,  M.  Bessei  la  prend 
égale  à  20%  68,  M.  de  Lindenau  à  20^6096,  M.  Struve  à 
20",  349,  et  à  20",  361,  en  combinant  ce  résultat  avec  celui  de 
M.  Bessei.  Le  docteur  Brinckley  a  trouvé  20",  37  par  une 
moyenne  entre  2633  comparaisons  de  différentes  étoiles  ;  la 
cencordance  des  deux  derniers  nombres  a  engagé  M.  Bail|y  à 
prendre  20'',  36  dans  la  composition  de  sa  table.  Enfin,  demiè- 
riment  Bf.  !ftichardsona  trouvé  20'',  446  par  une  moyenne 
eatre  4ll9£stancés  2éni&a)es  méridiennes  de  12  étoiles  cir* 
c#mpolaires.  Mais  les  astronomes  n'ont  encore  adopté  déHniti- 
Ytment  aucun  de  ces  nombres. 

17.  Le  tableau  des  éléments  éhi  système  solaire  (Cosmof  rar 
pifie ,  n*"  103)  contient  les  distances  moyennes  des  planète  au 
soleil  exprimées  en  myriamètres.  Calculant ,  pour  ehaque  pla* 
néte ,  la  cireonférence  de  l'orbiffee ,  et  divisant  par  la  période 
sttéraley  oi^  obtient  la  vitesse  par  jour  ,  et  de  là  succesMve- 
ment  la  vitesse  par  beure ,  par  minute  et  par  seconde.  L4  ta- 
bleau sirfvant  contient  les  résultats  du  calcul. 


nblèau  desvi^sses  des  planée  exprimées  en  mfnamètre&. 


m 


mÊÊm 


m 


Il  ti   m  I 


Ncnis 

des 
planète». 


MeASaré* 

Vénus. 

la  Terre. 

ofars* 

Jupiler. 

Satarae. 

Uraaus* 


de  l'orbite 
ep  myriamètres. 


37  ïr2  985.5884 

69  5iS5  704,8502 

96  132  716,2000 

r46  476  676,7345 

409  528  666,3138 

U6  989  405,4714 

1814064996,3099 


YITES^  KEf  llffYllIAlIfifcnSS^ 


par  Jour. 


parfaeoBe. 


403022,61 
309^459,37 
263  I92y&3 
2132(5,44 
115  291,14 
85  246,83 
60092^7 


17  625,94 
I2  894,r4 
10966,35 
8883,99 
4  803,70 
3  661,95 
2  503,86 


par 
miDute; 


293,765 

214,902^ 

182,772 

166,068^ 

80,06» 

59,197 

41,731 


par 
seconde. 


I 


4,8961 
3,5817 
^,0402 
2,4011 
1,3366 
0,9866 
0,3966 


t8.  Voici,  pour  terminer,  qudques  résultats  tirés  des  cé- 
lèbres éphéiaoïérides  publiées  par  M.  le  chevalier  Schumacher , 

19- 
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conseiller  d'État  du  roi  de  Danemark ,  et  basées ,  en  général , 
sor  les  travaux  de  MM.  Bessel ,  Tan  des  plus  savants  astro- 
nomes du  siècle ,  Hansen ,  Moser  et  Olbers  de  Brème.  Ces 
résultats  n'offrent  d'ailleurs  ^'que  de  légères  différences  avec 
ceux  que  nous  avons  employés. 


QO 


-H 

eu 

S3 


§ 

i 

P 


i^mmH 

■■■i 

■MH 

igiBH 

■■BBHQÉ 

i  ^ 

e 

H     O» 

•• 

JB 

• 

s  i 

Si 

O 

e< 

e» 

eo 

<o 

eo 

O 

to 

O 

O 

e« 

"- 

pm 

M 

»i« 

•" 

M 

â 

CD 

• 

o» 

i 

S 

• 

O 

O 

ss 

e« 

• 

•M 

e« 

•^ 

mm 

N4 

1 

• 

o 

• 

o 

• 

ti« 

• 

• 

mm 

• 

• 

• 

S 

• 

M 

«^ 

1 

f. 

I» 

<« 

t^ 

o 

P4 

O 

iO 

4 

• 

$ 

• 

• 

S 

A 

oo 

« 

•4* 

• 

2 

^ 

• 

co 

<* 

l 

■ 

«0 

• 

• 
• 

s 

• 

eo 

• 

• 

• 

O 

O 

• 

• 

• 

• 

• 

eo 

• 

% 

ss 

• 

8 

^ 

i 

s; 

IM 

ss 

9^ 

va 

2 

^ 

2 

ëo 

S 

% 

i 

S 

II 

o 

II 

o 

11 

o 

n 

• 

11 

eo 

II 

II 

• 

II 

11 

• 

m» 
11 

11 

3 
1 

to 

C9 

d 

^ 

r. 

VM 

o 

#» 

i 

0» 

s 

» 

S5 

•> 

1 

s. 

^ 

• 

g 

1 

Sï 

1 

n 

§ 

i 

i 

s 

m^ 

»^ 

Nm 

^4 

^\ 



^^ 

co 

S 

p. 

»«.. 

» 

i 

r* 

o 

M> 

M. 

|«« 

64 

«o 

• 

^ 

pm 

»N 

^ 

CO 

eo 

a 

• 

• 

• 

• 

• 

a 

• 

» 

5 

S 

^ 

^ 

S 

o» 

e* 

co 

»i4 
<« 

i 

â 

<o 

• 

«0 

• 

• 

1» 

m 

p4 

• 

si 

• 

â 

^ 

o 

•^ 

à 

• 

le: 

o 

i 

Sî 

•>4 

• 

S 

»ii« 

* 

• 

• 

• 

«o 
to 

M» 

Ë 

o 

O 

• 

o 

pm 

eô 

•* 

• 

• 

• 

si 

11 

ë 

II 

11 

II 

II 

1 

II 

II 

11 

II 

11 

r 

0< 

i 

09 

s; 

S 

« 

$ 

00 

lO 

r:. 

i 

n 

o» 

S 

•* 

« 

i 

o» 

CO 

•«^ 

"* 

» 

•t 

*■ 

«• 

#k 

#* 

^ 

fis 

^ 

^ 

S 

2S 

s 

t 

s 

iS 

S 

s 

« 

co 

C9 

eç 

•o 

to 

^D 

co 

r« 

«D 

.^ 

•>« 

•* 

■^ 

o 

S 

NOMS 

des 
planètes. 

• 

1 

• 

c 
> 

• 

es 

• 
c 

• 

1 

• 
ce 

1 

• 

i 

g 

i 

3 

• 

s 

1 

• 

1 

i 

1 

WÊ^^m 

^■M 

HMH 

■■^■1 

BSBl 

PBEMISB  APPENDICB. 


293 


1 

CD 

• 

Mars. 
Japiter. 

5* 

9 

5* 
H 

1 

S        CL 


:2« 


O     a» 


■co 

o» 


19       k8 


oa 
oa 


f 

c 
5 


ot     o 


Cd 


C» 


»9 

« 

ta 
feo 


09 


5. 

5 

s 

5 


09 


"«>  "- 


00 


V] 

o 


C9 


»     e» 

«o       «4 


CL 

n  o  D  a» 
3  *  « 


«D        -" 


—     o 


09 

1^ 


o 

»0 


*3 


2    ^ 


te     0» 

00      «o 


8» 


B 


f^  f 


M. 


V] 

09 


fe9       -« 

O 


2    S 


o 


t 

es 
B 


•4 

«0 

OC 


09 

v 

c 
c 


o 
o» 

09 

«o 


Oi 

00 

o: 
o: 

V] 


o: 

«0 
03 


• 

o: 


oa 

«0 

ce 

Oi 


I».     '^ 


a 


o      — 


10 


on       H 


U 

§ 

2 

00 

e» 

1 

i 

S 

S    1 

1 

8 

o 

s 

o 

0» 

e» 

8 

o 

«o 

5! 

S 
§ 

g 

• 

3 

• 

O 

o 

O 

O 

M« 

e» 

1 

g* 

w 

o 

»4 

-8 

•• 

09 

8 

8 

^ 
O 

5 

« 

1 

• 

S. 

1 

M 

»d 

N* 

o 

O 

^m 

*J 

o 

lO 

O 
kO 

•M 

?• 

S5. 

s 

2? 

p 

o 

«0 

O 
0» 

09 

0( 

OA 

O 

•^ 

s: 

2* 

»N» 

2, 

0 

p 

<0 

09 

k4 

tt 

o« 

î 

3 

• 

•S 

s 

vj 

•^ 

O 

M 

■^ 

ç 

M 


W 


C0 


ES 

o 

m 


d 


Résultats  divers. 

Temps  que  la  lumière  met  à  Tenir  du  soleil  à  la  terre  =  S»-  IS** ,  16. 

Déplacement  du  soleil  par  l'aberration  =  20",  252. 

Diminution  de  Tannée  tropique  en  10  ans,  par  Teffet  de  la  préoession  =^^0- ,  595. 

Précession  =  60",  224. 

Inclinaison  de  Técliptique  =  23*"  27'  64",  8. 

DimiDoUon  annuelle  d*idt  a  O" ,  4768« 
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Variation  aécalaire  de  rexceotricit^  =  —  0,00004299. 

Diminatioo  aonoelle  de  la  plas  grande  équation  du  centre  =  (/\IT7. 

Maximum  0.e  la  nutation  lunaire  dn  point  f^quiftoxial  =ï  16  •  78. 

Maximum  de  la  nutation  solaife  did.  =   l  ,  34. 

Maximum  ^e  la  nutation  Iqnaire  de  Tobliq.  de  Féclipt.  ==  8  ,  98. 

Maximum  de  la  nutatioç  solaire  d'id.  =:  O  ,  58. 

Diamètre  tfrrestie  équatorial  =  17I8. 8  milles  géographiques. 
Diamètre  p#iaire =3 1713, 2  id. 

Aplatissem^it ' 


302,02. 

La  magse  de  toute  l'atmosphère  est  un  peu  plus  petite  qu'un 
miilicHiièoiie  de  celle  de  la  terre. 

_.     ..  .    ,  ,,        Diamètre  extér.  de  Panneau  ext..  ;^40",10 

Diam^tref  ai^arents  de  l'an- 1    .      .^     ...  .,.,  ok    «k» 

^    o  *        «  i«  ^  I  Diamètre  intér.        d'id ;;i:35  ,29 

neau  qe  Saturne  a  la  moyenpe  '  _^,     . .        . .     .  „^     ^   ,^. .  «.    ._ 

At  *    J^  Al   4    —  1  Diamètie  extér.  de  Panneau  mtér». .  qp  34  ,48 

distance  de  U  Ifirce.  J_.      ,  ,.  j„^  «^  \-, 

fDiam.  intér,        did :ç26  ,«7 

Masse  de  ]%  lune  =:  „L>  de  celle  de  la  terye. 

8/,7o 

Laparillaxe  borizoatale  équatoriale  de  la  lune  h  la  mq;yenoe 
distance  4e  la  terre  =  57'  o'',9  ;  die  varie  de  58'  48''  art'  24". 


Mfetetteft  A^PËi^Drcfe. 
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DEUXIEME   APPENDICE. 


PRINCIPALES  ÉPOQUES  ET  DÉCOUVERTES 

ASTRONOMIQUES. 


I.  Astronomie  ancienne. 
Années      L'Aslc  fut  Ic  bcrceau  de  l'astronomie.  Les  Chaldéens, 

avant  ' 

J-  c.  habitant  les  vastes  plaines  de  Sennaar ,  où  fut  bâtie  Ba- 
bylone,  paraissent  avoir  été  les  plus  anciens  astronomes. 
La  beauté  de  leur  ciel  et  leur  genre  de  vie  ont  dû  les 
porter  de  bonne  heure  à  faire  des  observations.  L'astro- 
logie des  Babyloniens  est  citée  dans  divers  endroits  de 
l'Écriture. 

L'astronomie  paraît  de  même  avoir  été  cultivée  très- 
anciennement  par  les  Chinois.  Mais  le  Chou-King ,  leur 
plus  ancien  livre,  ne  fait  mention,  jusqu'à  l'an  ix%% 
avant  J.  C. ,  que  d'une  seule  éclipse,  racontée  avec  des 
détails  si  absurdes ,  que  la  description  en  a  été  faite  évi- 
demment après  coup.  On  en  âxe  l'époque  à  l'an  2155 
avant  J.  C. 

Le  jésuite  Gaubil  rapporte  que  Théac-Kong,  frère 
d'un  empereur  de  la  Chine,  mesura,  il 00  ans  avant 
notre  ère,  à  Loyang,  aujourd'hui  Houan-Fou,  la  lon- 
gueur des  ombres  méridiennes  portée  par  un  gnomon, 
lors  des  solstices  d'été  et  d'hiver,  d'où  l'on  a  déduit,  pour 
l'obliquité  de  l'écliptique,  un  résultat  conforme  à  la  théo- 
rie de  l'attraction.  C'est  la  seule  observation  précise  dont 
les  anciennes  annales  de  la  Chine  fassent  mention. 
720        Ptolémée  ne  nous  a  transmis  des  Chaldéens  que  trois 


ànaiêt»  observatioDs  d'éclîpses  de  lune  faites  dans  les  années  730 
Te.  et  719  avant  J.  G.  Mais  leur  période  nommée  saros, 
composée  de  99S  mois  lunaires ,  et  mroenant  à  très- peu 
près  la  lune  à  la  même  position  par  rapport  à  ses  nœuds 
et  par  rapport  an  soleil,  n'a  certainement  pu  s'établir 
qu'après  une  longue  suite  d'observations.  Cette  période, 
Jointe  à  leur  méthode  pour  calculer  l'inégalité  de  la  vi- 
tèsie  de  la  lune ,  forme  le  senl  monument  astroBôtnique 
connu  qui  soit  antérieur  à  l'école  d'Alexandrie ,  en  ex- 
ceptant toutefois  la  période  de  7  jours  ou  la  semaine  j 
en  usage  chez  tous  les  premiers  peuples  de  l'Orient,  et 
dont  l'antiquité  se  perd  dans  la  nuit  des  temps. 

Vers  la  même  époque  les  prêtres  égyptiens  cultivaient 
l'astronomie  avec  succès,  et  les  Phéniciens  en  retiraient 
de  grands  avantages  pour  la  navigation. 

59S  Cette  science  est  transportée  de  l'Egypte  en  Grèce  par 
Thaïes  de  Milet,  né  Tan  640  avant  J.  C,  et  mort  en  545. 
Il  prédit  le  premier,  chez  les  Grecs,  les  éclipses  de  so- 
leil, et  indique  le  moyen  de  s'orienter  la  nuit  d'après  la 
petite  Ourse. 

547  Anaximandre  de  Milet ,  disciple  de  Thaïes,  Recouvre 
l'obliquité  de  Técliptique,  selon  Pline,  et  Introduit  en 
Grèce  l'usage  du  gnomon  et  des  cartes  géographiques. 

540  Pythagore  de  Samos ,  né  l'an  590 ,  pénètre  en  partie 
le  vrai  système  du  roondie ,  fait  tourner  la  terre,  les  pla- 
nètes et  même  les  comètes  autour  du  soleil  Immobile. 
On  pourrait  donc ,  à  la  rigueur,  le  regarder  comme  le 
véritable  auteur  de  ce  système. 

4SS  Méton  d'Athènes  imagine  Vannée  décaiéfide  ou  le 
cycle  lunaire  de  19  ans ,  aussi  nommé  cycle  dFor.  Il  fait 
avec  Euctemoti  l'observation  du  solstice ,  la  seule  qui 
nous  soit  venue  des  Grecs. 

390  Eudoxe  de  Gnide,  fils  d'Eschine ,  donne  ttûé  descrip- 
tion des  constellations ,  connue  sous  le  nom  de  éphère 
^Eudoxe. 

353  P^béas  de  Marseille,  contemporain  d^Ariâtote,  fait 
dei  toyages  vers  le  nord  pour  étendre  16  éommerce  des 


^^^  Maneillals,  décoaiv«  Flslande,  qu'il  appelle  Thalé, 

h  G,  et  partage  la  terre  ea  dimats,  d'après  la  dUKrence  qu'il 
trouve  dam  la  loagneur  des  jours  et  des  nuits  en  allant 
de  réqnateuF  vers  le  pèle.  Aristots,  né  en  ae4)  à  Stagire 
en  Macédoine  (  aigônvd'hui  LliiarNova,  dans  la  province 
de  ftoqm-Illi),  et  mort  à  Cha)cis  en  3S1 ,  déinontre  la 
MBdeur  de  la  terre  par  la  forme  cireuipiie  de  se»  ombre 
dans  les  écHpses  de  lune. 

334.  Callisthènes  d'Olynthe  (anjoard'bui  Haghip-Mama) , 
parent  et  disciple  d'Aristote,  suit  Alexandre  dans  ses 
eonquétes,  et  recueille  les  observations  astronomiques 
des  Balylonlens. 

Ptoiémée  pbiiadelpbe,  ils  de  Ptolémée  Soter,  l'un 
des  principaux  capitaines  d'Alexandre,  fende  l'école 
grecque  d'Alexandrie. 

S#e  Aristilie  et  TUmoehoris  sent  les  pvoniers  astronomes 
de  eette  école.  Aristaïque  de  Samos  r^rend  l'opinion  du 
monvement  de  la  terre  autour  du  soldl.  Il  ne  nops  reste 
de  lui  que  le  Traita  dei  granàtun  et  des  dMaiMes  de 
la  hme  ^  du  aoML 

Ératostbènes  de  Cyrène,  né  vers  l'an  37e  avant  J.  G., 
donne  la  première  masure  de  la  terre  dfmt  11  soit  £Diit 
mention. 

300  Son  soeoesseur  est  le  fameux  Hipparque  de  Nicée  en 
Bithynie^  le  plus  gnand  astronome  de  ^antiquité.  On  lui 
doit  une  foule  de  travaux,  doqt  le  plus  remarquable  est 
le  premier  catalogue  d'étoiles  connu ,  qui  le  conduit  à 
la  découverte  de  la  précession  des  équinoxes. 

40  Jules  César  ftdt  venir  d'Alexandrie  l'astronome  Sosi- 
gène,  pour  réf<NrmeF  le  calendrier  romain. 

Asném      Possidonius  reconnaît  les  lois  précises  du  flux  et  du 

"ÏPr  reflux  de  la  mer. 

130  Ptolémée,  né  à  Ptolémaîde  en  Egypte,  publie  son 
Ahnage€te,  basé  sur  le  système  des  épicycles,  générale- 
ment adopté  chea  les  anciens ,  et  qui  s^t  maintenu  jus- 
qu'à Kepler.  Le  célèbre  géomètre  ApoUonkis  de  Modes 
avait  déjà  &it  connaître  ce  système. 

814       Les  Arabes  s'adonnent  à  la  culture  des  sciences  après 


SOO  cosaoftiAPiiis  (comfukkht). 

AiméM  leoneonqiiétes.  Le  calife  Almamoii^fibda fiuneiixAft- 

jTc  lon-el-ReKhid,  Mt  oompoeer  de  nooTeiles  tables  da 
soleil  et  de  la  InDe,  plus  exactes  qne  celles  dePtoléniée, 
et  céi^res  sons  leDom  de  tables  vérifiées.  U  fiât  mesu- 
rer à  deux  époques  différentes,  en  Mésopoiaiiile,  im 
degré  terrestre.  Mais  les  astronomes  employés  à  cette 
opération  ayant  prétendu  qne  chacnne  aYaitcxadenient 
donné  le  même  résultat  qœ  la  mesure  d'Eratostiiène,  il 
est  pnrfiable  qu'ils  ne  la  firent  pas  du  tout. 

1000  Ebn-Junis,  astronome  du  calife  Halem,  fint  an  Caire 
un  grand  traité  d'astronomie,  et  construit  des  tables  fort 
exactes  des  mouvements  célestes.  Son  année  ne  surpasse 
pas  la  nôtre  de  1 3  secondes,  dont  5  proviennent  en  outre 
de  la  différence  des  époques. 

1150  Les  Perses  venaient  de  secouer  le  joug  des  califes, 
lorsqu'Omar-Chegan  perfectionna  le  calendrier  persan, 
par  l'iotercalation  des  8  années  bissextiles  en  33  ans, 
proposée  depuis  par  Dominique  Gassini,  comme  plus 
simple  et  plus  exacte  que  l'intercalation  grégorienne , 
ignorant  que  les  Perses  s'en  servaient  depuis  longtemps. 

1 437  Le  prince  Ulug-Beigh ,  l'un  des  plus  grands  observa- 
teurs qui  aient  jamais  existé,  mesure  exactement  Tobti- 
quité  de  l'écliptique.  Il  dresse  à  Samarcande  un  nouveau 
catalogue  d'étoiles,  et  les  meilleures  tables  astronomiques 
connues  avant  celles  de  Tycbo-Brahé. 

IL  Astronomie  moderne. 

La  renaissance  de  l'astronomie  date  de  Frédéric  II , 
empereur  d'Allemagne,  et  d'Ali^onse,  roi  de  Gastille, 

1237  qui  se  montrent  protecteurs  des  savants.  Frédério  II 
fonde  l'université  de  Vienne ,  et  fait  traduire  de  l'arabe  en 

1252  latin  l'almageste  de  Ptolémée.  Alphonse  fait  construire 
des  tables  nommées  Àlphonisines ,  assez  médiocres 

1528  Femel  mesure,  en  comptant  les  tours  de  rotie  de  sa 
voiture,  l'arc  du  méridien  compris  entre  Paris  et 
Amiens,  et  donne  une  juste  idée  de  la  grandeur  de  la 
terre< 
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^j^c.'      Copernic ,  né  à  Thorn ,  en  Prusse ,  le  1 9  février  1 548, 

1543  publie  le  vrai  système  du  inonde  sous  le  nom  de  révo* 
hitions  célestes,  qu'il  dédie  au  pape  Paul  III.  Il  meurt 
peu  de  temps  après  à  Favemberg ,  à  l'âge  de  71  ans.  Le 

15S2  pape  Grégoire  XIII  réforme  le  calendrier. 

Tycho-Brahé,  né  en  1544,  à  Knud-Strup  en  Dane- 
mark, Tun  des  plus  grands  observateurs  qui  aient 
existé,  meurt  le  24  octobre  1601 ,  à  Prague,  où  l'empe- 
reur Rodolphe  n  lui  avait  donné  un  observatoire.  On  lui* 
doit  un  catalogue  d'étoiles  bien  supérieur  à  ceux  d'Hip- 
parque  et  d'Ulug-Beigh,  la  loi  des  inégalités  de  la  vi- 
tesse de  la  lune  qu'il  nomma  variation ,  du  mouvement 
des  nœuds  et  de  l'inclinaison  de  l'orbite  lunaire.  Jaloux 

1583  de  Copernic,  il  ne  veut  pas  reconnaître  son  système, 
maisf  en  forme  un  nouveau  en  conciliant  celui  de  Co- 
pernic avec  les  objections  des  partisans  du  système  de 

1597  Ptolémée.  C'est  à  l'aide  de  ses  nombreuses  observations- 
sur  les  planètes ,  que  Kepler  parvint  à  découvrir  ses  lois. 

1603      Bayer  publie  son  Vranométrie,  où  les  étoiles  sont 

désignées  pour  la  première  fois  par  des  lettres  grecques. 

Kepler ,  né  en  1572,  à  Yiel  dans  le  Wurtemberg ,  en 

Prusse ,  après  avoir  été  le  collaborateur  de  Tycho-Brahé, 

hérite,  à  sa  mort,  de  toutes  ses  observations  faites  avec 

1609  des  instruments  non  armés  de  lunettes.  Il  publie  ses 
belles  lois  du  mouvement  des  planètes ,  puis  les  tabks 
Rudolphiennes^  les  premières  fondées  sur  les  vrais  mou- 
vements planétaires.  Il  vécut  dans  la  misère,  et  mourut 
à  Ratisbonne,  le  15  novembre  1630. 

1609  Invention  des  lunettes  astronomiques  par  les  deux 
enfants  d'un  horloger  Jouant  avec  deux  lentilles. 

Galilée ,  né  à  Florence,  enl  564,  découvre  les  taches  du 

1610  soleil  et  son  mouvement  de  rotation,  puis  les  satellites 

1611  de  Jupiter.  Il  aperçoit  le  premier  les  phases  de  Yénus. 
A  l'âge  de  71  ans ,  et  malgré  la  protection  du  graml-duc 
de  Toscane^  il  est  contraint  par  Finquisition  d'abjurer 
à  genoux,  et  la  main  sur  l'Evangile,  l'hérésie  du  mouve- 
ment de  la  terre ,  et  condasiné  à  une  prison  perpétuelle, 
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dont  le  ffrand-dae  ptr^iem  à  tettrar  as  hmk  i'an  a». 


?«.  Il  meort  à  Areetfi,  «i  1642. 

1614.  Néfeff ,  baron  écossaîa,  pvbile  TinveotieB  Aes  loga- 
rithmet,  si  utiles  ea  asIreiMmie. 

1699  Descarte»»  né  à  laA^a,  m  tS96,  fut  esNOUiftie  la  loi 
de  la  réfractiim. 

16M     Galilée  publie  les  }ioê&  de  k  ^ote  des  eorpa  pesants. 
Morin,  né  à  Villefiraiiefae  e&  Beaqjelrâ^  le  è%  février 

1644  IS^a ,  applique  le  premef  les  iBsettes  shx  oereies  divi- 

1646  ses»  et  observe  le  preHii(«r  les  étoile»  et  les  planètes  en 
plein  joar. 

&iccioli,^é8Hite,né  àFerrare,  eo  IMl^oiort  0^1671, 
publie  plttsieivs  ouvrages  astrofimaiqves;  nais  1!  n'est 
guère  coantt  maintenant  qm  par  ses  mauvalaes  olyec^ 
tions  contre  le  mouvement  de  la  terre,  il  étai>t  le^  colla- 
borateur du  célèbre  Grimalcti. 

ItA&t      Mercator ^  né  dans  le  Hetetein  e»  Banemari&y  pukMe^ 
une  Casmafrapide. 
BM^^mSj  né  à  ht  Haye  ^  te  14  avril  l€r2»^  sdirt  lo^  26 

1 6ââ  jHÎA  %ê9&  y  perfecticMiBe  le  téleseope  ^  il  déeouvre  le  qua- 

lft56  trième  sateHite  d'Uranos,  appliqiae  le  pendole  aux  hor- 

16âa>  leg0s^  leeonnalit  ranneaa  de  Salnii:Be>et  parvient  à  ex- 
plifoer  les  singulières  apparmices  de  oette  phuiète.  La 
géométrie  y  la  Bftécaniqne  et  l'opticpie  doivenib  un  grand 
nomboer  de  belles  déeouvertes  au  rare  génin  de  Huy- 

1641r*    HévéUus^né  à  Dantzig,  en  te  1 1 ,  m&rt  en  i  6g»,  se  rend 

1677  célèbre  par  dimmenses  observations,  mais>  devenues 
afljpurd'bni'  presque  emièremenC  inutiles ,  parée  que  cet 
astronome  ne  voulut  jamais- se  servir  de  lunettes,  les 
eroyitfit  mal  à  propos  moins*  propres^  à  donncv  Aes  résul- 
tais précis  qpe  l'aiidade  à  pianulesi 

Jticqnes  Grégory,  professeur  de'  mathématiipie»  à 
Str André  en  Éeosse,  né  en  168«6 ,  mort  en^  1679 ^«publie 

]'6fi6  la  deserfption  de  son  liéleseope; 

1466'  iMto  XEV  crée  l'AicadémiedfiS  seieacas,.  où  il  attire 
mr  gnuià  nondtre  de  savants  étrattg0rs9  entre  autres 


Apji^  Baygen&,  qui  retourne  à  la  Haye  apvès  la  révoeatSoB  de 

j.  c.    redit  de  Nantes,  et  Dominique  Cassini ,  né  le  a  jmit  l(^, 

à  Périmaldo,  dans  le  eomté  de  Nice, mort  lie  14  mçr 

tevabre  1712,  après  avoir  travaillé  40  ans  à  reculer  les 

limites  de  la  science. 

1 665-    Cassini  découvre  la  rotation  de  Jupiter  y  de  YéiMis  et  de 

1666  Mars. 

1666  Auzout  (naissance  et  patrie  inconnues.),  l'yn  des 
premiers  membres  de  F  Académie  des  sciences,  fait 
connaître  le  micromètre  à  fil  mobile.  U  meuet  «a 

1693. 

1671  Cassini  aperçoit  le  cinquième  satellite  de  Satuine. 

1672  Richer,  envoyé  de  Paris  à  Cayenne  par  TAcadémie 
desi^ciençe&^pour  comparer  les  oscillations  du  pendue  4 
ces  deux  latitudes,  reconnaît  que  la  pesanteur  diminue 
en  allant  vers  l'équateur. 

JBrid^  Picard  mesure  un  degré  du  méridioi  terrestre  ^ntoe 
Paris  et  Amiens. 

Ibid.      Cassini  aperçoit  le  troisième  satellite  de  Salime. 

1 675  Roëmer ,  né  en  1 644 ,  à  Copenhague  en  Danemark^  et 
venu  en  France  en  1672  avec  Picard,  découvre  la  pro- 
pagation successive  de  la  lumière  et  mesure  sa  vitinsfli., 
U  rotourne  en  1681'  à  CofpenhAgtte^  eà  ii  mmAM  hlèt 
septembre  1710. 

1694      Cassini  aperçoit  les  deux  premien  seteMfte»  dlsr  (M^ 

1691  tume,  Il  reconnaît  raplati^ement  de  Jupiter. 

1700      Roëmer  fait  connaître  la  lunette  méridienne. 

Tous  les  résultats  précédent^  sont  dus  à  VAmdémf^ 
des  soieaoes,  qui  forme  donc  Tuiie  d«s  ^^oque»  te;  fia» 
méaaiombieg  dans  rhistoifo  de  L'astrenonie» 

La  Soelécé  recale  de  Londres  reoioBte ,  selo»  ^Mêê^ 
à  Pan  1645. 

1 687  Newton ,  né  à  Woolstrop ,  en  1 64^,  année  de  la  mort 
de  Galilée,  publie  le  prinaipe  de  la  pesanteur  uuiverr 

^704  selfe*  Uest  élu  président  de  la  Soaiété  de  Londres^  et» 
meurt  eii'Udf. 
Halley ,  né  à  Londres,  le  9r  BAvanhra  l«M,  mort  te 
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Années  26  JaDvler  1742,  annonce  le  retour  de  la  comète  de 

'IT    1750. 

1727  Bradley,  professeur  d'astronomie  à  Oxford,  né  en 
1692,  mort  le  13  juillet  1762 ,  découvre  Taberration  de 
la  lumière ,  au  moyen  du  grand  secteur  construit  par  le 
fameux  horloger  anglais  Graham. 

1 744  Les  académiciens  français  démontrent  l'aplatissement 
de  la  terre. 

1745  Bradley  découvre  la  nutatîon  de  Taxe  de  la  terre. 
Î752      Tobie  Mayer,  né  à  Maspach  dans  le  Wurtemberg ,  en 

1723 ,  mort  le  20  février  1762,  donne  la  première  idée 
du  cercle  répétiteur.  On  lui  doit  aussi  de  très-bonnes  ta- 
bles astronomiques. 

1761  LaCaine,néàReimsen  l7l4,mortle21  mars  1762, 
publie  également  des  tables  astronomiques  fort  complètes 
et  d'autres  ouvrages  d'astronomie. 

1 78 1  Herschel ,  né  à  Hanovre ,  le  1 5  novembre  1738,  mort 
en  Angleterre^  le  25  août  1822 ,  reconnaît  le  mouvement 
d'Uranus  (*). 

(*)  Ce  célèbre  astronome  est  ordioairement  nommé  William  Herschel , 
même  par  son  fils ,  dans  son  Astronomie ,  parce  que  toutes  ses  découvertes 
astronomiques  furent  faites  en  Angleterre;  mais  il  est  bien  Allemand ,  étant 
né  à  Hanovre,  où  il  fiit  nommé  Wilhem  Herschel.  Son  père  était  un  sim- 
ple musicien  chargé  d'une  nombreuse  famille.  Un  vénérable  instituteur  se 
chargea  .par  charité  de  l'éducation  de  Guillaume  Herschel ,  destiné  à  la 
musique.  L^instiluteur  et  le  père  Herschel  étaient  musiciens  dans  un  régi- 
ment hanovrien  qui  tiut  garnison  à  Londres  en  lySg.  Herschel  père  étant 
retourné  en  Allemagne,  le  fils  resia,  sans  aucune  ressource,  en  Angleterre, 
où  il  devint  enfin  organiste  à  Halifax.  Dès  lors  à  l'abri  du  besoin ,  il  apprit 
aenl  Titalien ,  le  latin  et  le  grec ,  étudia  les  mathématiques  dans  Euclide  et 
lïewton,  puis  alla  en  Italie,  où  il  vécut  en  pratiquant  la  musique.  Ayant 
appris  qu'on  venait  de  lui  décerner  à  Londres  un  prix  pour  un  mémoire, 
il  voulut  y  retourner;  mais  manquant  d'argent  pour  s*embai'quer  à  Gênes, 
il  imagina,  pour  s'en  procurer,  de  donner  un  concert  où  il  exécuta  seul 
un  quatuor  en  faisant  mouvoir  des  instruments  qu'il  s'était  attachés  aux 
épaules  et  aux  jambes.  Enfin,  il  devint  organiste  à  Bath ,  où  il  enseigna 
son  art,  consacrant  tous  ses  loisirs  et  souvent  ses  units  à  l'étude  de  Toptique 
et  de  l'astronomie.  Il  construisit  lui-même  plusieurs  télescopes,  et  en  der- 
nier lieu  celoi  de  quarante  pieds  anglais»  à  l'aide  duquel  il  ht  seê  plus  bel- 
les découvertes.  L'université  d'Oxford  lui  donna  le  diplôme  de  docteur. 
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depuis  J.C. 

1 784  II  distingue  rapiatissement  de  Mars. 

1789  II  découvre  la  rotation  et  l'aplatissement  de  Saturne, 
et  les  sixième  et  septième  satellites  de  cette  planète. 

1 799  Laplace  publie  sa  mécanique  céleste. 

1800  Schroêter  reconnaît  la  rotation  de  Mercure. 

1801  Piazzi,  de  Palerme,  découvre  la  planète  Gérés. 

1802  Olbers ,  de  Brème ,  découvre  Pallas. 

1803  Harding ,  professeur  à  Gœttingue ,  découvre  Junon. 
1 807  Olbers  découvre  Vesta. 

1818      Ëncke,  de  Berlin,  établit  la  périodicité  de  la  comète 

de  3  ans  {, 
1 826      Biela  de  Josephstadt  découvre  la  comète  périodique 

de  6  ans  f . 

Laplace  n'augurait  pas  bien  de  notre  siècle  pour  les  progrès 
de  l'astronomie;  mais  la  découverte  des  quatre  planètes  téles- 
copiques  et  de  deux  comètes  périodiques,  les  travaux  d'Hers- 
cbel  fils  sur  les  étoiles  doubles,  les  belles  observations  de 
M.  Arago  sur  la  lumière ,  ses  babiles  expériences  de  pbotomé- 
trie ,  la  précision  inconnue  jusqu'alors  de  ses  mesures  micro- 
métriques^  sa  grande  habitude  de  la  haute  analyse,  qu'on  ne 
peut  comparer  qu'à  sa  brillante  élocution  et  à  son  talent  pour 
populariser  les  sciences ,  nous  donnent  l'espérance  la  mieux 
fondée  que,  sous  le  rapport  de  la  célébrité  astronomique,  ce 
siècle  ne  le  cédera  en  rien  au  précédent. 

III.  Liste  des  principaux  observatoires. 

1^  EN  FRANGE. 

L'observatoire  royal ,  dû  à  Louis  XIV ,  construit  par  Per- 
raolt  en  1666,  immédiatement  après  la  création^le  l'Académie 
des  sciences;  célèbre  par  les  travaux  de  Huygens,  Richer, 
Bœmer,  Picard,  les  quatre  Gassini,  Maraldi,  etc.,  et  récem- 
ment par  ceux  de  MM.  Arago,  Bouvard,  Mathieu,  Savary,  etc. 
—  M.  Arago  directeur. 

Le  gnomon  de  l'église  Saint-Sulpice ,  élevé  en  1 743  par 
Henri  de  Sully,  pour  fixer  l'équinoxe  du  printemps  et  la  fête 
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de  Pâqaes,  rectifié  par  Lemoimier  pour  mesurer  les  Tariations 
de  l'obliquité  de  récliptique. 

L'obseryatoire  du  dépôt  de  la  guerre  ^  rue  de  l'Université , 
pour  les  iugénieurs  attachés  à  ce  dépôt. 

L'observatoire  de  Marseille ,  célèbre  par  les  travaux  de  Ber- 
nard, Louville,  Pons  et  Gambart.  —  M.  Yalz,  directeur. 

L'observatoire  de  Toulouse.  — -  M.  Petit,  directeur. 

U  y  a  eu  outre  quelques  observatoires  privés. 

2®  EN   ANGLETEBBE. 

L'observatoire  de  Greenwich,  établi  en  1676  sur  une  col- 
line à  6  milles  de  Londres  ;  célâ>re  par  le&  travaux  de  Flam- 
steed,  Halley,  Bradley,  Maskelyne,  Pond,  etc.  — M.  Airy, 
directeur. 

L'observatoire  d'Oxford,  construit  en  1772  aux  frais  du 
docteur  Radcliffe,  et  dirigé  par  Horsby,  Robertson  et  Rigaud. 

L'observatoire  de  Cambridge,  fondé  en  1822.  L'université  de 
cette  ville  est  illustrée  par  j.  Herschel,  Babbage,  Peaeok, 
Érinckley,etc. 

L'observatoire  de  Galton-Hill ,  près  d'Edimbourg. — M.  Hen- 
derson,  directeur.  —  L'université  d'Edimbourg  est  célèbre  par 
les  travaux  de  Leslie,  Watt,  Steverson,  Bobinson. 

Les  deux  observatoires  de  Glascow ,  fondés,  l'un  en  1769, 
dirigé  par  James  Gooper;  l'autre  en  1818,  dirigé  par  M.  Ure. 

Le  collège  de  la  Trinité ,  à  quatre  milles  du  Dublin ,  célèbre 
par  les  découvertes  de  Brinckley.  —  M.  Qamiltou,  directeur. 

L'observatoire  d'Ârmargh,  fondé  par  lord  Rokeby,  main- 
tenant l'un  des  plus  beaux  de  la  Grande-Bretagne.  —  M.  Robin- 
son,  directeur. 

Il  y  a  en  outre  un  grand  nombre  de  fereanx  ebwrvaitdires 
privés:  eeluideM.South,àKenBlngtBn,prèEideLaiidre8;  Moi 
de  Slqugh  près  Windsor ,  célèbre  par  les  déDOUvertes  dés  deiix 
Hersehd  ;  celui  du  gén.  Brisbuie,  à  Kelao^  près  Edimbourg,  été. 

Les  Auglaisont  encore  londé  l'observatoire  du  Cap  de  Boone- 
Ëspérance,  célèbre  par  les  travaux  de  sbri*  Bersefafol  sur  les 
«^iles  doubles^  et  par  ceu  éé  b  CMUe.  —MM.  FaUo^  et 
Maobifi  direeteuti. 
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L'observatoire  de  Madras.  —  M.  Goldiogham,  directeur. 
L'observatoire  de  Ste-Hélène.  —  Johnson,  directeur. 

3^  EN  AÎIEMÀGNE  BT  BN  nÀJtknkXK. 

M.  de  Lindenau  a  construit  à  Fr|BUQcfort-sur-le-Mein  un 
gnomon  remarquable. 

OBSERYATOniES  DE  ILLUSTft^S  Vkk  DtRECrEQRS. 

Kœnigsberg.  î Bessel Bessel.'' 

Berlin. . ^ . . . .  Bode Ëncke. 

Seeberg^  pt^  ée  Zaeh,   de  Lindenau, 

Gotha. .  :  :  i . . . .      Encke Hansen. 

Bogen-Hausen ,  près 

Munich..  •• Lamon. 

Gœttingue Gauss ,  Harding. 

Lilienthal Schroëter. 

(  n'existe  plus) 

Altona Schumacher. 

Hambourg Bepsold. Rumker. 

Copenhague Olufsen. 

Brème Olbers Olbers. 

Dresde Lohrmann. 

Leipsick Mœvius. 

Manheim Mayer^Fischer,  Schu- 
macher  Nicolaï. 

Vienne Littrow. 

Bruxelles Quetelet. 

Genève Gautier ,  Gambey . . .  Plantamour. 

4^  BN   ITALIE. 

Brera^prèsde Milan.  Oriani Carlini. 

Palerme Piazzi Cacciatore. 

Rome Vico. 

Florence - Inghirami. 

Turin Plana. 

Padoue Santini. 

Naples CapoccL 
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5^   EN   ESPAGNE. 
0MERYAT0IBE8  DE  DIRECTEURS. 

San  Fernando ,  près  Cadix.  don  Sanchez  Gerquero. 

Madrid Domingo  Fontan. 

6^  EN   BUSSIE. 

Polkowa ,  près  de  St.-Pétersbourg 

(l'un  des  plos  beaux  de  l'Europe) Struve. 

Hekingfors,  en  Finlande Argelander. 

Casan Simonoff. 

Nicolaief Knore. 


FIN. 
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